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VORWORT DES REDAKTEURS 


. Die theoretische Astrophysik ist die Wissenschaft, welche die in den Him- 
melskörpern vor sich gehenden physikalischen Erscheinungen mit Hilfe der Ge- 
setze der Physik erforscht und erklärt. Hierbei bedient sie sich in weitem Aus- 
maß der Mathematik, die jedoch nur die Rolle eines Hilfsmittels spielt. 

Die theoretische Astrophysik ist eine junge und sich überaus schnell ent- 
wickelnde Wissenschaft. Ihre Erkenntnisse sind jedoch schon jetzt für alle Ge- 
biete der Astronomie und für viele Gebiete der Physik von großer Bedeutung. 
Eine besonders ee Entwicklung nahm die theoretische Astrophysik in 
der UdSSR. 

Das erste Lehrbuch der theoretischen Astrophysik in russischer Sprache er- 
schien im Jahre 1939 und wurde vom Redakteur: der vorliegenden Auflage 
geschrieben. In.den verflossenen 12 Jahren machte dieser junge Zweig der Astro- 
nomie jedoch solche Fortschritte und erfuhr derartig tiefgehende Veränderun- 
gen, daß es sich als notwendig erwies, den Gedanken an eine bloße Überarbei- 
tung des alten Lehrbuches zu einer neuen Auflage fallen zu lassen und in kollek- 
tiver Arbeit an die Schaffung eines völlig neuen Lehrbuches heranzugehen. 

Wenn im Jahre 1939 die Probleme des Energietransportes durch Strahlung 
und die Anregung der Atome in den Sternatmosphären: und in den Nebeln den 
Hauptinhalt der theoretischen Astrophysik ausmachten, so beginnen neben 
einer bedeutenden Vertiefung und Präzisierung der Probleme, die mit dem 
Strahlungsfeld und dem Strahlungsgleichgewicht zusammenhängen, solche Pro- 
zesse eine immer größere Rolle zu spielen, die in den auf den Sternen und auf 
der Sonne existierenden. makroskopischen elektromagnetischen Feldern ‘vor 
sich gehen. Es ist verständlich, warum diese Probleme beträchtlich später be- 
handelt wurden als die Fragen der Theorie des Strahlungsgleichgewichtes. 
Wenn wir die Strahlung der Sterne und der Nebel beobachten, so erhalten 
wir unmittelbar Angaben über das Strahlungsfeld in Form der von der Ober- 
fläche dieser Himmelskörper ausgehenden Strahlungsintensität. Diese Daten 
liefern uns das Material zur Begründung und zur Kontrolle der Theorie des 
Strahlungsgleichgewichtes. Bei der Erforschung der makroskopischen elektro- 
magnetischen Felder befinden wir uns in einer schwierigeren Lage, weil wir 
diese nur nach den von ihnen hervorgerufenen Bewegungen geladener Teilchen 
beurteilen können, Bewegungen, deren Beobachtung auf erhebliche Schwierig- 
keiten stößt und nur durch die Anwendung neuer Forschungsmethoden durch- 
führbar ist. Die bedeutende Rolle dieser Felder tritt erst bei der Sonne deut- 
lich zutage. 


VI Vorwort. 


Die in den westlichen Ländern über theoretische Astrophysik bereits erschie- 
nene Literatur ist zum großen Teil der Aufstellung und Besprechung von ver- 
schiedenen Modellen des inneren Sternaufbaus gewidmet, die sich mitunter von 
der Wirklichkeit sehr weit entfernen. Die Mehrzahl dieser Arbeiten hat sich von 
den faktischen Gegebenheiten losgelöst, auf die sich die theoretische Astro- 
physik stützen muß. Wir bringen von der Theorie des inneren Sternaufbaus in 
diesem Buch nur so viel, wie für die Darlegung seiner allgemeinen Prinzipien 
notwendig ist. 

In vielen Ländern fanden nicht nur auf dem Gebiet des inneren Sternaufbaus, 
sondern auch in den meisten andern Zweigen der Astrophysik formale For- 
schungsmethoden breite Anwendung; diese. gehen bisweilen auf rein mathe- 
matische Rechnereien zurück, die nichts mit der Realität und mit den Beob- 
achtungen an den von der Astrophysik erforschten Objekten gemein haben. 

Die sowjetischen Gelehrten, die auf dem Gebiete der theoretischen Astro- 
physik .tätig sind, lassen sich von der Methode des dialektischen Materialismus 
leiten. Sie verbinden ihre Arbeiten stets mit der Wirklichkeit und benutzen den 
mathematischen und physikalischen Apparat als wichtiges und mächtiges Hilfs- 
mittel zur Erforschung der Himmelskörper. 

Auf dem Gebiet der theoretischen Astrophysik nehmen die sowjetischen Ge- 
lehrtenim Augenblick einen führenden Platz in der. Welt ein. Die Autoren dieses 
Buches lieferten durch ihre Forschungen zu den von ihnen behandelten Ab- 
schnitten der theoretischen Astrophysik wesentliche Beiträge. Deshalb trägt die 
Darstellung vieler Probleme in dem vorliegenden Buche Originalcharakter und 
unterscheidet sich mitunter völlig von dem, was in der wissenschaftlichen Lite- 
ratur veröffentlicht wurde. Dies möge man. beim Studium des Buches beachten. 

Die Kapitel I, II und III des Lehrbuches wurden von E.R.MvsteL, die 
Kapitel IV, V und VI von W.W. SoBoLEw, das Kapitel VII von A. B. SEwERNY 
und die Kapitel VIII und IX von V. A. AMBARZUMJAN geschrieben. 

‚Die Autoren sprechen $. B. PIKELNER, der die in das Kapitel III einführenden 
Paragraphen 18 und 22 schrieb, ihren Dank aus. ET 

Das Lehrbuch ist für Studierende an den Universitäten, Aspiranten und wis- 
senschaftlich Tätige bestimmt. Auf einem neuen Gebiet der Wissenschaft sind 
‚Fehler unvermeidlich, doch sprechen wir die Hoffnung aus, daß in diesem Lehr- 
buch so wenige wie möglich enthalten sind. 
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KAPITELI 


Die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes in Sternphotosphären 


und das kontinuierliche Spektrum der Sterne 


.$ 1. Einleitende Bemerkungen 


Im ersten Kapitel des vorliegenden Buches werden Fragen betrachtet, die mit 
dem physikalischen Aufbau der Sternphotosphären zusammenhängen. Die Be- 
obachtungen an dem uns nächsten Stern, der Sonne, erlauben uns die Fest- 
stellung, daß man die Sonnenatmosphäre in eine Reihe von Schichten einteilen 
kann, die’ sich voneinander durch ihre physikalischen Eigenschaften unter- 
scheiden. Den untersten und diehtesten Teil der Sonnenatmosphäre nennt man 
die Photosphäre. Die photösphärischen Schichten strahlen praktisch die gesamte 
sichtbare Energie aus, die die Sonne in den Weltraum hinaussendet. Das kon- 
tinuierliche Spektrum der Sonne ist im wesentlichen das Spektrum der 
Strahlung der Photosphäre. 

Die Absorptionslinien im Sonnenspektrum (mit Ausnahme der Kerne der 
starken Absorptionslinien) entstehen annähernd in den gleichen Schichten der 
Photoösphäre, in denen auch das kontinuierliche Spektrum entsteht. Die in der 
Literatur oft durchgeführte Unterteilung der unteren Schichten der Sonnen- 
atmosphäre in Photosphäre und umkehrende Schicht hat nur bedingten Cha- 
rakter. 

Über die Photosphäre der Sonne lagert sich die Ohromosphäre (mit einer Dicke 
von ungefähr 15000 km) und die Sonnenkorona (deren Ausdehnung unter Ein- 
beziehung der Korönastrahlen mehrere Sonnenradien beträgt). Der Beitrag der 
Chromosphäre und der Korona zur Bildung des kontinuierlichen Spektrums der 
Sorine im sichtbaren Spektralbereich ist verschwindend klein und gewinnt erst 
tief im ultravioletten Spektralbereich (jenseits der LYMAn-Seriengrenze) und 
im Gebiet sehr langer Wellenlängen (einschließlich des Gebietes der ultrakurzen 
Radiowellen) an Bedeutung. 

Über das Vorhandensein einer Chromosphäre und einer. Korona bei Sternen, 
die sich in ihrem Spektraltyp von der Sonne wesentlich unterscheiden, wissen 
wir bisher sehr wenig. Jedoch ist die Existenz von photosphärischen Schichten 
eine feststehende Eigenschaft eines jeden Sternes, weil sie die Schichten sind, 
die für das Leuchten des Sternes bestimmend sind. Was jedoch die Wechsel- 
beziehung zwischen den photosphärischen Schichten und den Schichten anbe- 
trifft, in denen die Absorptionslinien entstehen, so ist die Frage komplizierter. 
Physikalische Überlegungen zeigen, daß bei der Mehrzahl der Sterne, die nicht 
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vom Sonnentypus sind, diese Schichten mehr oder weniger gemeinsam auf- 
treten. 

Somit sind die allgemeinen theoretischen Erwägungen, die von uns im ersten 
Kapitel dieses Lehrbuches angestellt werden, nicht nur auf die Sonne, sondern 
auf eine sehr große Gruppe von Sternen anwendbar. Jedoch machen wir bei der 
Auswahl der Objekte einige Einschränkungen. Erstens werden wir nur solche 
Objekte untersuchen, deren Helligkeit zeitlich nicht veränderlich ist oder sich 
hinreichend langsam ändert. Zweitens beschränken wir unsere Untersuchungen 
auf Sterne, bei denen die Dicke der photosphärischen Schichten im Vergleich 
zum Radius des Sternes sehr klein ist. Endlich schließen wir von unserer 
Betrachtung solche Sterne aus, die durch gewisse Besonderheiten im Spek- 
trum gekennzeichnet sind (WoLr-RAYET-Sterne, Sterne vom Typ P Cygni 
usw.). 

Betrachten wir diese Einschränkungen ausführlicher. Bei Sternen mit kon- 
stanter Helligkeit können wir.den Zustand der Photosphären als stationär, d.h. 
zeitlich nicht veränderlich, ansehen. Hierbei ist natürlich solch eine Voraus- 
setzung nurim Mittelrichtig. In Wirklichkeit gehen, wie die Beobachtung zeigt, 
in den einzelnen Gebieten der Oberfläche solch eines „beständigen‘ Sternes — 
wie beispielsweise der Sonne — beträchtliche zeitliche Veränderungen vor sich 
(Sonnenflecke, Fackeln usw.). Dessenungeachtet können wir den Zustand der 
photosphärischen Schichten der Sonne im ganzen genommen als stationär an- 
sehen. Das gleiche kann man auch von den übrigen Sternen mit konstanter Hel- 
ligkeit sagen. 

Gehen wir zur zweiten Einschränkung über. Das Studium der Sonne zeigte, 
daß die Dicke ihrer Photosphäre sehr gering ist und ungefähr 100-300 km be- 
trägt. Im Vergleich zum Radius der Sonne (695300 km) ist dies natürlich eine 
außerordentlich kleine Größe. Daher kann man sich bei unseren Überlegungen 
die Photosphäre der Sonne aus planparallelen Schichten zusammengesetzt den- 
ken. Theoretische Berechnungen zeigen, daß diese Bedingung auch für die mei- 
sten übrigen stationären Sterne erfüllt ist. 

Die WoLr-RAYer-Sterne, die Sterne vom Typ P Cygni und andere bilden 
eine besondere Sterngruppe; wir werden sie später behandeln. 

Es ist noch zu erwähnen, daß durch die von uns eingeführten Einschrän- 
kungen nur ein geringer Prozentsatz von Sternen aus unseren Betrachtungen 
ausgeschlossen wird. Daher wird unsere Theorie für eine sehr umfangreiche 
Gruppe von Objekten gelten. 

Die Hauptaufgaben, die sich eine Theorie der Sternphotosphären stellt, sind 
im wesentlichen die folgenden: 

1. Die Ableitung eines Gesetzes für die Änderung der Temperatur, des 
Druckes, der Dichte und anderer physikalischer charakteristischer Größen mit 
der Tiefein der Stern- bzw. Sonnenphotosphäre. 

2. Die Deutung der Eigentümlichkeiten des kontinuierlichen Spektrums der 
Sterne und der Sonne. 


3. Die Aufklärung von Gesetzmäßigkeiten in der Helligkeitsverteilung auf der 
Sonnenscheibe und auf der der Sterne. 
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Die erste dieser Aufgaben ist die grundlegende. Ihre Lösung liefert auch die 
Lösung der beiden andern. | 


$ 2. Grundlegende Begriffe der Strahlungstheorie. Die Strömungsgleichung 
1. Die Rolle der Strahlung in den Sternphotosphären 


Der physikalische Zustand eines beliebigen Elementes des Stoffes im Innern 
einer Sternphotosphäre wird durch die Wechselwirkung dieses Elementes mit 
dem umgebenden Medium bestimmt. Uns interessiert die grundlegende Frage, 
auf welche Weise der Energietransport in den Schichten der Photosphäre vor 
sich geht. Hierbei ist nur von der Wärmeenergie die Rede. Zur Wärmeenergie 
rechnen wir die eigentliche kinetische Energie der Wärmebewegung der Teilchen, 
die Anregungsenergie der Atome und die Ionisationsenergie (siehe weiter unten). 

Die übrigen Formen der inneren Energie sind für die Photosphären der ge- 
wöhnlichen Sterne ohne Bedeutung. Beispielsweise spielen die Kernprozesse 
(mit Abgabe von Energie) in den Sternphotosphären keine merkliche Rolle. Wir 
geben folgende Prozesse an, die in einer Sternphotosphäre den Austausch von 
Wärmeenergie bewerkstelligen können: | 


1. Transport von Wärmeenergie durch Wärmeleitung. 


2. Transport von Wärmeenergie durch Konvektion, d.h. Transport. der 
Wärme durch unmittelbare Fortbewegung der Gasmasse. 


3. Transport von Wärmeenergie durch Strahlung. 


Hierbei wird angenommen, daß die Strahlung selbst ausschließlich ther- 
mischen Charakter trägt, d.h., daß sie nur durch die Temperatur des Gases be- 
stimmt ist (die sich natürlich von Ort zu Ort ändert). 

Zahlreiche Untersuchungen zeigen, daß der erste Prozeß in den Sternphoto- 
sphären keine wesentliche Rolle spielt [1, $ 12]. Aus diesen Untersuchungen 
geht hervor, daß für die überwiegende Mehrheit der untersuchten Fälle und zum 
mindesten für die von uns ausgewählten Sterne der Austausch der Wärme- 
energie hauptsächlich durch Strahlung geschieht. Auf welche Weise dieser Aus- 
tausch vonstatten geht, werden wir aus den weiteren Überlegungen erkennen. 

Daher richten wir unser Hauptaugenmerk sofort auf die Probleme, die mit 
der Wärmestrahlung zusammenhängen. Zu diesem Zweck erinnern wir an eine 
Reihe von wichtigen Definitionen aus der Theorie der Wärmestrahlung. 


2. Strahlungsintensität und Strahlungsstrom 


Wir betrachten einen Hohlraum, der nach allen Richtungen von Strahlung 
durchdrungen ist. In diesem Hohlraum wählen wir ein willkürlich orien- 
tiertes Flächenelement do und errichten auf ihm im Punkte P die Normale r 
(Abb.1).: 


1* 
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Ferner ziehen wir unter dem Winkel 9 zur Normalen die Gerade L, die wir 
zur Achse eines Elementarkegels mit dem Raumwinkel do machen. Wenn 
wir durch jeden Punkt der Randkurve des Flächenelementes do eine Linie 
ziehen, die zu der ihr am nächsten liegenden Erzeugenden des Kegels dw par- 
allel läuft, dann entsteht ein abgestumpfter, sich nach einer Seite ins Unend- 
liche erstreckender Kegel d(, der dem Kegel dw ähnlich ist. Sein im Punkte P 
zu L senkrechter Querschnitt beträgt do cos d. 

Es sei dE, die gesamte Energiemenge, die in der Zeit di innerhalb!) des 
Kegels d2 durch das Flächenelement do hindurchtritt und sich auf ein Fre- 
quenzintervall bezieht, daszwischen v» und» + dv eingeschlossen liegt. Dann be- 
| ‚zeichnet man als spezifische Strahlungs- 
intensität. oder Intensität I, schlecht- 
hin den folgenden Grenzwert: 


] 1; dE 
u do,dt, En dv>0 do cos#dtdwodv 
” (2.1) 
. Dieser Grenzwert ist im allgemeinen 
eine Funktion der Koordinaten (der 
Abb. 1 Lage) des Punktes P, der Richtung Z, 
der Zeit ti und der Frequenz v. 

Das Auftreten von cos Yin (2. 1) erklärt sich daraus, daß wir nicht ein in Rich- 
tung der Normalen, sondern ein in der Richtung ZL verlaufendes Strahlenbündel 
betrachten. Die Energiemenge, die’ innerhalb des Raumwinkels d@ enthalten 
ist, wird nicht durch das Flächenelement do selbst, sondern durch seirie Projek- 
tion auf eine senkrecht zur Richtung L stehende Ebene bestimmt. 

Auf Grund der Definition .(2.1) können wir die Energiemenge dE, berechnen, 
wenn wir I, kennen: 


v 


dE, = I,do cosddtdwd». (2,2) 


Für die über das ganze Spektrum integrierten Größen dE und I erhalten wir 
an Stelle von (2.2) | | 
dE = :Ido.cosddido. (2.3) 


Die Strahlungsenergie d.E, in (2. 2) bezieht sich auf den Raumwinkel dw. Die 
Gesamtmenge der Strahlungsenergie dE*,. die durch das Flächenelement do 
nach allen Richtungen hindurchtritt, ist gleich 


dB = dodid» | I,cos#do. (2.4) 


4 


1) Das heißt längs solcher Richtungen, die nach dem Durchstoßen des Flächenelementes 
do gänzlich im Innern von d 2 bleiben., Wir erhalten die Gesamtheit dieser Strahlen, wenn 
wir in jedem Punkte des Flächenelementes do einen Kegel errichten, der die Gesamtheit 
aller der Richtungen enthält, die zu dem im Innern von do verlaufenden parallel sind. Es 
ist deshalb klar, daß bei kleinen do und dw die im Innern von dQ2 durch do hindurch- 
tretende Energie proportional do dw ist. 
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Da fürd# > 5 der Faktor cos® negativ wird, ist dE/ faktisch gleich dem 


Überschuß der Energie, die in der Zeit di und im Frequenzintervall dv durch 
das Flächenelement do ausströmt, gegenüber der Energie, die durch das gleiche 
Flächenelement einströmt. Die Größe dieses Überschusses, bezogen auf die 
Zeiteinheit, eine Fläche vom Einheitsquerschnitt und auf die Frequenzein- 
heit, nennt man den Strahlungsstrom na H, (die Größe x ist nur aus Bequem- 
lichkeitsgründen für die weiteren Rechnungen eingeführt). Wir erhalten den 
Strom m H,, wenn wir dE/ durch do.dt dv dividieren, also 


ah, = [RB cosddeo. (2.5) 
4r 
Der gesamte (integrierte) Strahlungsstrom r H ist offenbar gleich 
‚aH = aa E. [1 e0s®dod». (2.6) 
Ar 


Er hat die Dimension einer Energie, bezogen auf 1 cm? und 1 sec. Die Größen 
rz H,und zH sind im allgemeinen Funktionen der Koordinaten und der Orien- 
tierung des Flächenelementes im Raum. 

Wir führen einen Ausdruck für den Raumwinkel dw ein. Hierfür ist es am 
zweckmäßigsten, ein sphärisches Koordinatensystem zu benutzen, dessen Ur- 
sprung man in einen gegebenen Punkt der Sternatmosphäre legt und dessen 
Polachse in. die Richtung des Sternradius zeigt. Weil per definitionem der räum- 
liche Winkel zahlenmäßig gleich derjenigen Fläche ist, die durch die Strahlen, 
die von dem gegebenen Punkt P in die entsprechenden Richtungen ausgehen, 

.auf einer Kugel mit dem Einheitsradius ausgeschnitten wird, erhalten wir: 


do = dysinddP. (2.7) 


Für den in diesem Kapitel ausgewählten Aufgabenkreis kann man jedoch an- 
nehmen, daß: der physikalische Zustand der photosphärischen Schichten nur 
von ihrer Tiefe, d.h. von ihrem Abstand vom Sternzentrum, abhängt. In diesem 
Falle kann aus Symmetriegründen die Strahlungsintensität nicht vom Azimut- 
winkel y abhängen. Folglich können wir den Ausdruck (2.7) für den räumlichen 
Winkel sofort über alle Winkel % integrieren und erhalten 


do = aa (2.8) 


Mit diesen Bezeichnungen kann man den Strahlungsstrom, der i in einem ge- 
gebenem Punkte des Sternes durch eine senkrecht zum Radius stehende Ein- 
heitsfläche in radialer Richtung hindurchtritt, gemäß (2.5) folgendermaßen aus- 
drücken: 


aH,= 2n | I,(8) cos®sindd®. (2.9) 
1 


Entsprechend ändert sich auch (2.6). 
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In diesem speziellen Fall, den wir auch in der Regel betrachten, ist der physi- 
kalische Sinn des Stromes folgender: Wenn unsere Einheitsfläche so gelegen ist, 
wie esin Abb.2 gezeigt wird, d.h., wenn sie in einer Ebene senkrecht zum Ra- 
dius liegt, dann stellt der Strom den Überschuß der von unten [0 <9< 3) 
durch das Flächenelement strömenden Energie über diejenige, die von oben 


3 <U< | durch das Flächenelement hindurchströmt, dar. 


Wir weisen auf einen der grundlegen- 
den Unterschiede zwischen Strahlungs- 
strom und Intensität hin: Im ‚leeren‘ 
Raum (wenn eine Absorption von Strah- 
lung nicht auftritt) bleibt die Intensität 
eines Strahles längs seines Weges kon- 
stant. Zum Beispiel fällt die Strahlung 
der Sonne auf die äußere Grenze unserer 
Erdatmosphäre mit der gleichen Inten- 
sität ein, die sie unmittelbar auf der Son- 
nenoberfläche besaß (die Absorption im 
interplanetaren Raum wird vernachläs- 
sigt). Dagegen ist der. Strahlungsstrom 
bei Entfernung von der Sonne (vom 
Stern) umgekehrt proportionaldem Qua- 
drat des Abstandes vom Mittelpunkt der 
Sonne (des Sternes). 


3. Emissions- und Absorptionskoeffizient 


Wir wenden uns jetzt der folgenden Fragestellung zu: Ein Massenelement dm 
strahle nach allen Richtungen Wärmeenergie aus. Dann wird von diesem 
Massenelement dm innerhalb des Raumwinkels dw während der Zeit dt und 
im Frequenzintervall von v bis» + dv die Energie 


„dmdodtdv (2.10) 


ausgestrahlt. Der Proportionalitätsfaktor 7, wird als Emissionskoeffizient be- 
zeichnet. Aus der Definition (2.10) folgt, daß der Emissionskoeffizient gleich der- 
jenigen Energie ist, die von der Masseneinheit während der Zeiteinheit und in 
der Frequenzeinheit in den Einheitswinkel ausgestrahlt wird. 

Die gesamte Energieabgabe des Massenelementes dm in der Zeit dt ist 


atam | [j,do dv. (2.11) 


04 


Für den Fall, daß der Emissionskoeffizient 5, von der Richtung unabhängig 


$ 2. Grundlegende Begriffe der Strahlungstheorie. Die Strömungsgleichung 7 
ist, schreibt sich (2.11): 
dtdmAn | j,dv. (2.12) 
0 


Wir führen jetzt den Absorptionskoeffizienten ein. Ein Strahlenbündel der In- 
tensität J, treffe senkrecht auf die Oberfläche einer absorbierenden Schicht der 
Dicke ds. Als Folge des Durchganges durch die Schicht erfährt die Intensität 
des Bündels einen (negativen) Zuwachs dI,. Der Absorptionskoeffizient x, wird 


folgendermaßen definiert: 
dI,= — I,n,ods, (2.13) 


wobei o die Dichte des absorbierenden Mediums bedeutet.!) Somit ist gemäß 
(2.13) die Intensitätsschwächung der Intensität selbst proportional, wobei der 
Absorptionskoeffizient als Proportionalitätsfaktor auftritt. Die Richtigkeit des 
durch (2.13) definierten Ausdrucks ist experimentell bestätigt. 

Wir lassen jetzt zu, daß die absorbierende Schicht die lineare Dicke s besitzt. 
Wir wollen die Intensität des aus der Schicht austretenden Lichtstrahles in Ab- 
hängigkeit von den übrigen Parametern berechnen. | 

Wir dividieren beide Seiten von (2.13) durch /,, integrieren die Gleichung 


und erhalten 
Ss R 


lgl,= — [meds +1g0, (2.14) 


0 


wobei lg Ü eine Integrationskonstante ist. Die Lösung von (2.14) kann man in 
folgender Form schreiben: 


s 
— [eds 


I,= Ce ® (2.15) 


Wir bestimmen die Konstante ©. Wenn wir s gleich Null setzen, wird I, die In- 


tensität des auftreffenden Bündels, die wir mit I) bezeichnen wollen. Dann 

gilt ß 
_ n 2,ods 

I, = De (2.16) 


Analoge Formeln erhält man, wenn man nicht die Intensität, sondern die Ener- 
gie E, betrachtet. Die Intensität eines einfallenden Strahles wird also beim 
Durchtritt durch die Schicht nach einem Exponentialgesetz geschwächt; 
den Exponenten 


T; — [x,0 ds (2.17) 
0 


nennt man die optische Dicke oder die optische Tiefe der Schicht. Die optische 
Tiefe ist ein der Absorption des Lichtes in einer gegebenen absorbierenden 


1) Die Größe e kann auch die Gesamtdichte des Mediums bedeuten. In diesem Fall muß 
die Größe x,entsprechend umgerechnet werden. Hierüber werden wir weiter unten sprechen. 
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Schicht gleichbedeutendes Maß. In Übereinstimmung mit (2.17) ist das Diffe- 
rential der optischen Tiefe gleich 


dt, = x,0ods. (2.18) 


4. Die Strömungsgleichung 


Die Gleichung (2.13) berücksichtigt bei der Änderung von I, auf dem Wege 
ds nur den Anteil der Absorption. Wenn aber die Materie nicht nur Energie ab- 
sorbiert, sondern auch emittiert, so muß die Gleichung (2.13) in entsprechender 
Weise abgeändert werden. Hierbei gelangen wir zu der sogenannten Strömungs- 
gleichung. 

Wir betrachten einen in eine gewisse Richtung L orientierten Elementar- 
zylinder!) mit der Grundfläche do und der Höhe ds (Abb.3). Die Dichte der 
absorbierenden Materie dieses Zylinders bezeichnen wir mit dem Buchstaben o. 

Es sei E,?) die in der Zeit dt und im Frequenzintervall von » bis v + dv inner- 
halb des Raumwinkels dw durch die untere Grundfläche do des Zylinders (/) 
einfallende Menge der Strahlungsener- 
gie. Sie ist gemäß Gleichung (2.2) gleich 
(cos® = 1): 


E,= I,doadodtdv. (2.19) 


Die aus der oberen Zylinderfläche (IT) 
austretende Strahlung X, ist durch die 
geänderte Intensität I, + dI, charakte- 
risiert; folglich haben wir 


E,= (L, + dI)dodedidv. (2.20) 


Abb. 3 Untersuchen wir die Ursachen der auf- 

getretenen Änderung von E,. Erstens 

muß die entsprechende aus der oberen Zylinderfläche austretende Energie da- 

durch vermehrt worden sein, daß die Materie des Zylinders selbst - ins- 

besondere in die Richtung Z - strahlt. Um diesen Anteil auszurechnen, müssen 

wir zu der Größe E, diejenige Energie hinzufügen, die von unserem Zylinder 

während des gleichen Zeitabschnittes dt, im gleichen Freguenzintervall dv und 

innerhalb des gleichen Raumwinkels dw in die Richtung L emittiert wird. Wir 
bezeichnen diese Energie mit AE,m. Gemäß (2.10) ist sie gleich: 


ABem = 7,0 dodsdwdtd», (2.21) 
weil 
dm = edods. (2.22) 


1) Es wird vorausgesetzt, daß man die Höhe des betrachteten Zylinders im Vergleich 
zum Radius seiner Grundfläche vernachlässigen kann. 
?) Den Index » bei E lassen wir der Kürze halber weg. 
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Die zweite Ursache der Änderung von E, ist die Absorption der Strahlung im 
Zylinder. Die Menge der absorbierten Energie A E,»; ist nach (2.13) gleich 


AB, = —E,m,eds; (2.23) 


weil — wie oben erwähnt - die in (2.13) definierte Gleichheit nicht nur für die 
Intensitäten, sondern auch für die Energien Gültigkeit besitzt. 

Wir stellen jetzt die Gleichung auf, die alle beim Durchtritt der Strahlung 
durch den Zylinder stattfindenden Energieänderungen berücksichtigt: 


E,= E, + AEm + Abs, (2.24) 


wobei das Minuszeichen in AE,»; schon in (2.23) berücksichtigt ist. Den letzten 
Summanden können wir nach (2.19) und (2.23) auch folgendermaßen schreiben: 


AB = — La,odsdwdodid». (2.25) 


Wenn man in der gleichen Weise die Gleichun- 
gen (2.19), (2.20), (2.21) und (2.25) benutzt 
und in der so erhaltenen Gleichung die not- 
wendigen Kürzungen durchführt, erhält man 
die gesuchte Strömungsgleichung : 


dl, u 
ds 


Diese Gleichung beschreibt die Änderungen 
der Strahlungsintensität, die beim Durchtritt 
der Strahlung durch ein emittierendes und Abb. 4 
absorbierendes Medium auftreten. 

Die unabhängige Veränderliche s in der Gleichung (2.26) erweist sich in ge- 
wisser Hinsicht als unbequem. Daher gehen wir zu einer anderen Veränder-. 
lichen, nämlich zu der Tiefe der gegebenen Schicht in der Sternphotosphäre, 
über. In diesem Zusammenhang erinnern wir uns daran, daß wir Sternphoto- 
sphären untersuchen, deren Dicke im Vergleich zum Sternradius sehr klein ist. 
Folglich können wir in jedem Element der Sternphotosphäre die sie bildenden 
Schichten als planparallel ansehen. Die auf diesen Schichten errichtete Nor- 
male r (diein die Richtung des Sternradius zeigt) und die Richtung Z des Strah- 
les bilden den Winkel # (Abb.4). Wir führen jetzt die Tiefe h ein, die von außen 
her längs der Normalen gezählt wird und zum Sternmittelpunkt hin anwächst: 
Dann folgt aus der Abb.4: 


—L,n,e + ie. (2.26) 


ds = —-sec®dh. (2.27) 
Mit (2.27) schreibt sich die Strömungsgleichung: 


Le) 
Ta 


wobei aus (2.28) hervorgeht, daß I, eine Funktion des Winkels ® ist. 


cos® 


(9) 2,0 — 1,8; (2.28) 
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$ 3. Das Strahlungsgleichgewicht in Sternphotosphären, 
Die Lösung der Strömungsgleichung 


1. Die Bedingung des Strahlungsgleichgewichtes 


Wir haben schon darauf hingewiesen, daß die Hauptaufgabe unserer Theorie 
darin besteht, ein Gesetz für die Änderung der Temperatur und der übrigen 
Parameter (Druck, Dichte und andere) im Innern. einer Sternphotosphäre auf- 
zustellen. | 

Wir betrachten ein gewisses Volumenelement Av im Innern einer Stern- 
photosphäre. Es sei E, die gesamte Energiemenge, die das Volumenelement in- 
folge seiner Wechselwirkung mit anderen Teilen der Sternphotosphäre in der 
Sekunde aufnimmt. Es sei ferner #_ die gesamte Energiemenge, die von dem- 
selben Volumenelement in der Sekunde abgegeben wird. 

Die im Innern von Av herrschende Temperatur wird durch das Verhältnis 
zwischen #, und E_ bestimmt. Wenn z.B. £, > E_ ist, nimmt die innere Ener- 
gie des Volumens ständig zu, und folglich wird auch die Temperatur in seinem 
Innern anwachsen. Ist dagegen EZ, < E_, so wird mehr Energie abgegeben als 
aufgenommen, und folglich wird die Temperatur im Innern des Volumen- 
elementes Av sinken. In $ 1 forderten wir, daß nur die Photosphären der statio- 
nären Sterne, d.h. der Sterne, deren Energiezustand sich zeitlich nicht ändert, 
Gegenstand unserer Untersuchungen sein sollten. In solch einem Falle muß die 
Temperatur innerhalb eines beliebigen Volumens der Sternphotosphäre kon- 
stant bleiben, also von der Zeit unabhängig sein. Dies ist nur dann erfüllt, wenn 


die Gleichung | 
E,= E- (3.1) 


gilt. Sie ist die Bedingung für das Energiegleichgewicht. 

Die Gleichung (3.1) besitzt sehr allgemeinen Charakter. Wie wir jedoch in 
$2 zeigten, ist der Hauptfaktor, der in den stationären Sternphotosphären für 
den Energietransport von einem Ort zum andern maßgebend ist, der Energie- 
transport durch Strahlung. Folglich sind in der von uns betrachteten Theo- 
rie die Größen #, und Z_ mit der Strahlungsenergie identisch. Und zwar ist die 
Größe E, die Strahlungsenergie, die pro Sekunde von dem Volumen Av 
absorbiert, dagegen die Größe E_ die Strahlungsenergie, die von dem- 
selben Volumen pro Sekunde emittiert wird. Dementsprechend werden wir 
unsere Theorie im folgenden die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes nennen. 

Unsere Aufgabe besteht zunächst darin, den Größen E, und E_ eine konkrete 
Gestalt zu geben. Wir beginnen mit der Größe E_. 

Das von uns betrachtete Volumen Av möge die Masse dm besitzen. Dann ist 
die gesamte von dem Volumen in der Zeiteinheit ausgestrahlte Energiemenge 
nach (2.10) gleich 


I — am | fi, do dv, (3.2) 


0o4rn 


wobei die Integration über das gesamte Spektrum und über den ganzen Raum- 
winkel 477 ausgeführt wird. 
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Nunmehr betrachten wir Z,. Zu diesem Zweck nehmen wir dasselbe Volumen- 
element Av; für dieses sei oe die Dichte der absorbierenden Materie. Dieses Vo- 
lumenelement (Abb.5) umgeben wir mit einer geschlössenen Fläche 2, deren 
Dimensionen im Vergleich zu denen der Flächeo, die das Volumen Av begrenzt, 
sehr groß sind. 

Außerdem legen wir.das Volumenelement Av so, daß sein Abstand von einem 
beliebigen Punkt der Oberfläche 2 im Vergleich zu seinen eigenen Dimensionen 
ebenfalls sehr groß ist. Wir betrachten jetzt ein Strahlenbündel, das in das Vo- 
lumen von 2 eindringt und folglich durch die Flächenelemente d2 und do der 
Oberflächen 2 und o hindurchtritt. Das Flä- 
chenelement d? werde von do (und daher 
wegen der Kleinheit von Av auch von jedem 
beliebigen Punkt des Volumens Av aus) unter 
dem Raumwinkel dw gesehen. Dann ist ge- 
mäß (2.2) die Energiemenge, die in der Zeit dt 
im Frequenzintervall von v bis v + dv und 
innerhalb des Raumwinkels dw durch das 
Flächenelement do hindurchtritt, gleich 


I,do cost didwdv, (3.3) 


wobei diese gesamte Energie auch durch das 
Flächenelement d hindurchtritt. 

Gemäß (2.13) wird von der Energiemenge 
(3.3) im Volumen Av der Anteil 


I,docos®dtdwdvx,ods (3.4) 


absorbiert, wobei ds die Höhe des Zylinders!) Abb. 5 
dv bedeutet. | 

Das Produkt do cos # ds ist das Volumen des Zylinders dv; denn seine Höhe 
ist ds und seine Grundfläche do cos # (siehe Abb.5). Wenn wir das Volumen 
do cos® ds durch dv ersetzen, so schreibt sich (3.4): 

I,ox, dvdidwdv. (3.5) 

Wir integrieren jetzt. (3.5) über das ganze Volumen Av. Dadurch erhalten 
wir die vom gesamten Volumen Av absorbierte Strahlungsenergie, die vorher 
durch d2’hindurchgetreten ist. Da Av klein und weit von der Fläche 3 entfernt 
ist, kann man bei der Integration die Größe I, als konstant ansehen. Dadurch 
erhalten wir im Ausdruck (3.5) an Stelle von dv einfach Av. 

Um die von der gesamten Fläche & auf Av auffallende Strahlung zu berech- 
nen, müssen wir den erhaltenen Ausdruck über dw integrieren. Hierbei ist die 
Festlegung eines Punktes im Innern von Av, von dem aus wir die räumlichen 
Winkel dw zählen, für uns völlig unwesentlich, weil wir wiederum Av als klein 


1) Da dw klein ist, kann man das Volumen dv als Zylinder ansehen. 
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und von der Fläche X sehr weit entfernt annehmen. Für die Gesamtenergie 
(E,), dv, die im .Frequenzintervall dv pro Sekunde von dem Volumen Av ab- 
sorbiert wird, erhalten wir unter Berücksichtigung, daß dm = ode: 


(E,),dv = »,dmd» [I,do. (3.6) 


dr 


Nach Integration über alle Frequenzen erhalten wir endlich 


E,= am [Ir dwdv. (3.7) 


04 


Folglich können wir die Bedingung des Strahlungsgleichgewichtes auf 
Grund von (3.2) und (3.7) entsprechend (3.1) wie folgt schreiben: 


[[idoas — [[1mda dv. (3.8) 


0 4r 04n 


Im Strahlungsgleichgewicht ist in einer ‚ebenen‘ Photosphäre der Strom der 
Gesamtstrahlung zH auf allen Niveaus konstant. Um dies nachzuweisen, 
multiplizieren wir die Strömungsgleichung (2.28) mit dw dv und integrieren 
sie über die ganze Kugel und über das ganze Spektrum. Wir erhalten , 


ah (0) cosddwdv = of [tz Ms, 5,]dwdv, (3.9) 
0 


4n 04 


denn die Veränderlichen o, » und h sind voneinander unabhängig. 

Die unter dem Differentialzeichen stehende Größe ist nach (2.6) der Strah- 
lungsstrom rn H. Andererseits ist wegen (3.8) die rechte Seite von (3.9) gleich 
Null. Folglich ist der Strahlungsstrom rw H konstant (von h unabhängig). 

Im Zusammenhang mit dieser Ableitung machen wir. die beiden folgenden 
Anmerkungen: | | 

1. Der Strahlungsstrom x. H ist nur in solchen Photosphären konstant, deren 
Schichten man als planparallel ansehen kann. Dagegen nimmt in genügend aus- 
gedehnten Photosphären (die wir im Augenblick nicht behandeln) der Strah- 
lungsstrom rn H nach außen hin umgekehrt proportional dem Quadrat des Ab- 
standes vom Sternmittelpunkt ab. | 

2. Die von uns festgestellte Konstanz des Stromes der Gesamtstrahlung r 3 
für ebene Photosphären läßt sich keineswegs auf den monochromatischen Strom 
nr H, ausdehnen. Dieser ist im allgemeinen mit.der Tiefe veränderlich.. Doch da 
der Strom der Gesamtstrahlung x H konstant ist, bedeutet dies, daß sich seine 
spektrale Zusammensetzung mit der Tiefe ändert. Insbesondere beginnt beim 
Eindringen in die Photosphäre die kurzwellige Strahlung eine immer größere 
Rolle zu spielen. In $ 6 werden wir ein konkretes Beispiel für die Abhängigkeit 
von zH, von der Tiefe für verschiedene Frequenzen betrachten. 
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2. Die Hypothese des lokalen thermodynamischen Gleichgewichtes 


Nunmehr führen wir in. unsere Ausgangsgleichungen (2.28) und (3.8) die Tem- 
peratur, den für unsere Problemstellung wichtigsten physikalischen Para- 
meter, ein. Wir setzen voraus (und das ist die grundlegende Hypothese unserer 
Theorie), daß in jedem kleinen Bereich der Sternphotosphäre das Verhältnis 
zwischen den Koeffizienten 7, und x, genauso groß ist wie im thermodyna- 
mischen Gleichgewicht. In diesem Falle ist nach dem KIRCHHOFFschen Gesetz 


»=%,B,(T), (3.10) 


wobei B,(T) die Strahlungsintensität eines absolut schwarzen Körpers ist, die 
durch das PLANcksche Gesetz 

| 2 hy? 1 
an (3.11) 


gegeben ist. 

Demzufolge wollen wir annehmen, daß man auf jeden kleinen Bereich der 
Sternphotosphäre das Gesetz (3.10) anwenden kann. Den in dieses Gesetz ein- 
gehenden Parameter 7 identifizieren wir mit der Temperatur des gegebenen 
Niveaus der Photoösphäre. Diese Annahme nennen wir die Hypothese des lo- 
kalen thermodynamischen Gleichgewichtes zum Unterschied von dem Fall des 
Gleichgewichtes, bei dem die Temperatur innerhalb des gesamten betrachteten 
Hohlraumes konstant ist. 

‘ Um die von uns eingeführte Hypothese des lokalen thermodynamischen 
Gleichgewichtes in den Sternphotosphären zu rechtfertigen, können wir zwei 
Wege beschreiten: Erstens können wir, wenn wir (3.10) benutzen und unsere 
Theorie vom Strahlungsgleichgewicht konsequent zu Ende führen, ihre Schluß- 
folgerungen mit den Beobachtungsergebnissen vergleichen, was unsere oben 
angeführte Hypothese. auf ihre Richtigkeit hin prüfen würde; zweitens kön- 
nen: wir, wenn wir die Theorie der Sternphotosphären entwickeln und die in 
den Sternphotosphären herrschenden physikalischen Bedingungen bestim- 
men, die Anwendbarkeit des Gesetzes (3.10) vom rein physikalischen Stand- 
punkt aus nachprüfen. Wir'werden auch im folgenden beide Wege einschlagen. 
Bis dahin wird aber für uns die Anriahme, daß in jedem kleinen Bereich der 
Sternphotosphäre bei der Temperatur des gegebenen Bereiches lokales ther- 
modynamisches Gleichgewicht herrscht, eine Hypothese bleiben. Dies sollten 
wir im Gedächtnis behalten. 

Wenn wir jetzt in die Strömungsgleichung (2.28) das KIRCHHoOFFsche Gesetz 
(3.10) einführen, erhalten wir 


(#) — B,. (3.12) 
wobei 
dt, = »,odh (3.13) 


das Differential der optischen Tiefe r, ist. Wir erinnern daran, daß wir an Stelle 
der Tiefe h die Variable r, eingeführt haben. Durch die Gleichung (3.13) ist 
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unsere Variable vollständig bestimmt, wenn wir einen wohldefinierten Anfang 
für die Zählung von Tr, einführen. Es ist zweckmäßig, die Vereinbarung zu tref- 
fen, daß man r, an der äußeren Grenze der Sternatmosphäre gleich Null an- 


nimmt. Dann ist 
A 


1,= [»,edh. (3.13) 


äußere Grenze 


Wenn wir ferner das Gesetz (3.10) in die Bedingung (3.8) für das Strahlungs- 
gleichgewicht einführen, erhalten wir 


IE (9) n,dodv = vi B,r,dwdv. (3.14) 
Odn 


04 


Die Bedingung (3.14) für das Strahlungsgleichgewicht können wir noch 
anders schreiben. Wir führen die neue Größe 


d 
Le / 1,02 (3.15) 
4 
dr 
ein. Diese Größe wird als mittlere Strahlungsintensität in dem gegebenen Punkte 


bezeichnet. Dividieren wir nun (3.14) durch 4x und berücksichtigen, daß B,(T) 
von ® nicht abhängt, so finden wir 


ii, dv = FE: dv. (3.16) 
Ö 0 


3. Die Lösung der Strömungsgleichung _ 


Im folgenden wollen wir uns mit der Lösung der Strömungsgleichung (3.12) 
befassen. Wir teilen die Gesamtheit der Strahlungsrichtungen in zwei Gebiete 
auf: in eine obere und eine untere Halbkugel (Abb.6). Die den in den Grenzen 
7% 
2 


Obere n 
Halbkugel. 


0.<9< — eingeschlossenen Richtungen entsprechenden Intensitäten werden 


wir wie früher mit /,(®) bezeichnen. In der unte- 


ren Halbkugel 5 <d<r) führen ‚wir eine 


neue Zählung der Winkel y=r-—% von der 
unteren Normalen n’ aus ein und bezeichnen 
die Intensität mit I, (y). Die Strömungsgleichung 
(3.12) erhält für die untere Halbkugel die fol- 
gende Gestalt: 


Unt: r 
AZ n Fr (0) „6. 


y 
zum Sternzenfrum 


Abb. 6 weil cos® = 008 (R — Y) = — c08 Y. 
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Die Gleichungen (3.12) und (3.17) können wir auch folgendermaßen schreiben: 


41,8) 


a. I,(0) sec# + B,secd = 0, (3.18) 
— + L,(y) seey — B,seey = 0. (8.19) 


Beide Gleichungen sind lineare Differentialgleichungen von folgendem Typ: 


dy | 
—+P@y+0@=0. (3.20) 


Die Lösung dieser Gleichung kann man in Form der beiden folgenden einander 
völlig gleichbedeutenden Gleichungen schreiben: 


ix © je © ) 
— [P(a)dz - [Pa)da [P@ 4 
2 (x) 


y=0Ce®* te% ers dx, 
ne N (3.21) 


PR zT 7 
— [Pia)da — [P(a)da IEZOXLZ 
y=De®* —e % Q (x) e® dz, 


%o 


wobei x, eine willkürlich gewählte, doch feste Zahl und C (bzw. D) eine Inte- 
grationskonstante ist. Wie man sich durch unmittelbares Einsetzen leicht über- 
zeugt, genügen beide Lösungsformen (3.21) der Gleichung (3.20). 

Durch Vergleich von (3.20) mit (3.18) finden wir 


y=1(), z=r, Pie) = —sec#, Q(x) = B,sec® (3.22) 
und aus den Gleichungen (3.20) und (3.19) 
y=LWw, z=r, Pa =sey, Q(x) = —B,seey. (3.23) 


Im folgenden wählen wir als Anfangspunkt für die Zählung der optischen 
Tiefen die äußere Grenze der Sternatmosphäre, d.h., wir müssen in (3.21) x, 
gleich Null setzen. In Übereinstimmung mit (3.13) nimmt r, zum Sternmittel- 
punkt hin zu (siehe Abb.6). Folglich wird in der Lösung von (3.18) und (3.19) 


T, 


[P (x)de = — [see ddr, — --7,sec® (3.24) 
%o 0 

und 
[Pad = [secydr, = 1,seey. (3.25) 
% 0 


Berücksichtigen wir die Gleichungen (3.21), (3.22), (3.23), (3.24) und (3.25), so 
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können wir die Lösungen der Gleichungen (3.18) und (3.19) in folgender Gestalt 
schreiben: 


L, (BT) = Ce wet + era B,ese sec®dt,, (3.26) 


v 
T 


I, (p.3,) = D,ewwev + ever [Ber ®ersecydt,, (3.27) 
0 


wobei beim Hinschreiben dieser Gleichungen hervorgehoben ist, daß die Inten- 
sität für das der optischen Tiefe 7, entsprechende Niveau der Sternphotosphäre 
berechnet wird. Um diese vorgegebene optische Tiefe von der unter dem Inte- 
gralzeichen stehenden Veränderlichen zu unterscheiden, haben wir letztere mit 
t, bezeichnet. | | | 

Wir wollen uns jetzt mit der Bestimmung der Integrationskonstanten C', und 
D, beschäftigen. Die physikalische Bedeutung der Konstanten wird klar, wenn 
wir die Bedeutung jedes einzelnen Summanden der Lösungen (3.26) und (3.27) 
untersuchen. . 

Wir berechnen die Strahlungsenergie, die von einem in der Tiefe i, gelegenen 
(zylindrischen) Massenelement o ds mit der Grundfläche Eins während der Zeit 
dt, in dem Frequenzintervall (v,» + dv) und in eine beliebige Richtung % in 
den Raumwinkel dw ausgestrahlt wird (siehe Abb.3). Diese Energiemenge ist 
gemäß (2.10) gleich 

„odsdwdtdv. (3.28) 


Auf dem Wege bis zu der Schicht mit der geringeren optischen Tiefe r, wird 
diese Energie entsprechend (2.16) um einen gewissen Exponentiälfaktor ge- 
schwächt. | | | er 

Wenn sich die Strahlung senkrecht zu den Schichten ausbreiten würde, wäre 
der Exponent gleich — (t, — r,). Doch da sich die Strahlung unter dem Winkel 
d gegen die Normale ausbreitet, ist der Exponent gleich 


— (f, — T,)sec®. (3.29) 


Daher ist die von dem Massenelement ausgestrahlte Energie (3.28) in der 
Tiefe r, gleich | 


„eh wseeigdsdwdidv (3.30) 
oder nach (3.10), (3.13) und (2.27): 
— B,e Ws 9secddi,dwdtdv. (3.31) 


Um den Energieanteil auszurechnen, der nicht nur aus der Tiefe £,, sondern 
aus allen tiefer gelegenen Schichten in der vorgegebenen Richtung die Schicht 
r, erreicht, müssen wir den Ausdruck (3.31) über alle t, von r,, bis © integrieren. 
Als Resultat geht (3.31) in 


dadidy [B,eWwsws sec ddt, (3.32) 


v 
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über.!) Nach Division des Ausdruckes durch dwdtd» erhalten wir die In- 
tensität der Strahlung, die in der Richtung % von unten her auf die Schicht in 
der Tiefe T, auftrifit: 


L,(,,9) = [B,e%-wse9 secddt,, (3.33) 


T, 


d.h. das zweite Glied des Ausdruckes (3.26). 

Somit drückt das zweite Glied des Ausdruckes (3.26) aus, daß die unter dem 
spitzen Winkel d gegen die äußere Normale in der Schicht mit der Tiefe 7, an- 
kommende Strahlung aus Bestandteilen zusammengesetzt ist, die ihren Ur- 
sprung in sämtlichen Schichten mit Tiefen i, > r, haben. Das erste Glied in 
(3.26) berücksichtigt irgendeine zusätzliche Strahlung, die von einer nicht in 
einer endlichen Tiefe gelegenen Schicht in die Schicht mit der Tiefe 7, gelangt. 
Dieses Glied entspricht einer in unendlicher Tiefe vorhandenen Fläche, die 
Strahlung von unendlich großer Intensität aussendet, wobei diese mit zuneh- 
mender Entfernung nach außen exponentiell abfällt. Bei unserem physika- 
lischen Problem existiert eine solche Fläche nicht. Daher ist 0, =0. 

Ebenso leicht ist einzusehen, daß bei der unter dem spitzen Winkel y gegen 
die innere Normale nach innen gerichteten Strahlung die Intensität aus den 
Beiträgen der einzelnen, in den verschiedenen Tiefen t, < r, liegenden Schich- 
ten der Photosphäre zusammengesetzt ist. Dies ist die physikalische Deutung 
des zweiten Gliedes in dem Ausdruck (3.27). Was das erste Glied anbetrifft, so 
stellt es eine von außen in die Photosphäre eindringende Strahlung dar, die bei 
Erreichung der Tiefe 7, um den Bruchteil e””®*°v geschwächt ist. In allen Fäl- 
len — mit Ausnahme naher Doppelsterne, bei denen die Strahlung des einen 
Sternes in der Photosphäre des andern eine gewisse Rolle spielen kann - ist eine 
in die Photosphäre eindringende Strahlung kaum vorhanden. Daher kann man 
D, = 0 setzen. j 


Somit haben wir 
BERN (3.34) 


D,=0. (3.35) 


Setzen wir in (3.26) ©, = 0 und berücksichtigen wir (3.35), so erhalten wir ent- 
sprechend (3.26) und (3.27) 


I,(0, 7) = ev%# [B,e-Wwsed gecddt,, (3.36) 


7, 


L,(y, 7) = ewwev [B,eh®evseoydr,. (3.37) 
0 


t) Weil bei uns die Größe s vom Sternmittelpunkt aus anwächst, muß die Integration 
von (3.31) von t, = oo bis t, = r, ausgeführt werden (siehe Abb.4). Wenn wir (unter Um- 
kehrung des Vorzeichens vor dem Integral) die Integrationsgrenzen vertauschen, erhalten 
wir (3.32). 


2 Ambarzumjan, Astrophysik 
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Aus der Gleichung (3.36) folgt unter anderem für die aus der Oberfläche der 
Photosphäre in Richtung ® austretende Strahlung: 


I, (#, 0) = n B,eSe09 seeddr,, (3.38) 
0 


weil an der Grenze der Photosphäre 7, — 0 ist. 


4. Die Mittelung der Strömungsgleichung 


Wir befassen uns jetzt mit der Frage der Mittelung der Strömungsgleichung. 
Mathematisch gesehen, ist die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes in Stern- 
photosphären wie auch die im folgenden Kapitel des Buches behandelte Theo- 
rie der Absorptionslinien äußerst kompliziert. Eine der größten Schwierigkeiten 
besteht darin, daß man bei der Lösung des Problems die Änderung der Strah- 
lungsintensität mit der Richtung, d.h. ihre Abhängigkeit von den Winkeln 9 
und y,in jedem Punkte der Photosphäre berücksichtigen muß. Wenn man an 
die Endergebnisse keine besonders hohen Genauigkeitsforderungen stellt, kann 
man gewisse vereinfachende Voraussetzungen über die Größen I,(9) und 
T,(v) einführen. Wir werden sie über die Richtungen mitteln. 

Wo sich die Möglichkeit. dazu bietet, werden wir durch den Vergleich der ge- 
fundenen Resultate mit denen, die aus einer strengeren Behandlung der ent- 
sprechenden Probleme abgeleitet worden sind, die Fehler der Mittelung ab- 
schätzen. 

Wir schreiben noch einmal die Gleichungen (3.12) und (3.17) auf: 


dI,(0) =, Q 
Us: re I, (%) — B,, (3.12) 
2 dT, 
Och ya h- LW+ BR, @.17) 


v 


.,d 
Wir multiplizieren beide Seiten dieser Gleichungen mit I und integrieren 


das Resultat über die zugehörigen Halbkugeln. Dann erhalten wir 


7 d dw dw 
Ö < dv < 9° mt (9) cos % ge = fr (9) Ir = B,: (3.39) 
2m 
7 dw 
I<y<z |? (eos — “ 5 BB (3.40) 


da B, von ® und y nicht abhängt. 
Wir ziehen jetzt nach dem Mittelwertsatz in (3.39) und (3.40) die Größen 
cos® und cos y vor das Integralzeichen und bezeichnen ihre Mittelwerte mit 
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cos# und cos y. Es ist klar, daß infolge der Abhängigkeit von I,(®) und /;(y) 
‘von 7, auch cos d und cos y im allgemeinen von r, abhängen werden. 

Wenn wir jedoch in unserer Näherung voraussetzen, daß beide Größen kon- 
stant sind, finden wir 


00504 =D (3.41) 
——dI, 
Dez) ‚42 
= ht, (3.42) 
wobei 
en 1 et (3.43) 
5 2 . 2 
2 
a en ” 
L,= II, Dr Fe (8.44) 
2n 


die mittleren Intensitäten in den entsprechenden Halbkugeln sind. 
Um aus den Gleichungen (3.41) und (3.42) die Intensitäten I, und ], zu 


finden, müssen wir cos # und cos Y bestimmen. Die beiden angegebenen Größen 
sind nicht die einfachen Mittelwerte aus den Cosinus der Winkel in den ent- 
sprechenden Halbkugeln.!) Nach (3.39) und (3.40) sind die Mittelwerte von 
cos ” und cos v entsprechend den Intensitäten ],(8) und J,(w) gewichtete Mittel. 


Daher muß die Bestimmung der Größen cos® und cos y gemeinsam mit der 
Berechnung der allgemeinen Größen, die das Strahlungsfeld in einer Stern- 
photosphäre charakterisieren, vorgenommen werden: Zu diesem Zweck sehen 
wir für den Augenblick von der Aufteilung des Strahlungsfeldes in zwei Halb- 
kugeln und von der Mittelung der Intensitäten völlig ab und rechnen mit dem 
von O bis x variierenden Winkel d. In diesem Falle müssen wir für die Strö- 
mungsgleichung die Form (3.12) benutzen. Wir multiplizieren letztere mit 


d 
cos d I und integrieren das Resultat über die ganze Kugel. Dann erhalten wir 


d dw dw dw 

SIT, 29 = )eos® — — |B, —. 
1) (9) cos? # Ar [ro cos d er B, cos d 1 (3.45) 
47 47 4 

Wenn wir beachten, daß B, nicht von # abhängt, finden wir auf Grund von 
(2.8) leicht, daß das zweite Glied der rechten Seite von (3.45) gleich Null ist. 


7 
| d 1 
!) Das einfache Mittel von cos # ist gleich | cos® a =7: Das gleiche erhält man auch 
) 
an, ge. zu 1 
für cos y. Nehmen wir cos$ = cos y = 7 an, so erhalten wir eine sehr grobe Näherung, 


die als SchwArzscHindsche Näherung bekannt ist. 


2* 
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Ferner führen wir die Größe 


KR, Fr (3) cos? d 2 (3.46). 
47 


4 


ein. Dann erhalten wir unter Beachtung der Definition des Strahlungsstromes 
(2.5) an Stelle von (3.45) 

dK H 

re, (3.47 

dT, 4: 


Y 


Diese Gleichung besitzt strenge Gültigkeit und ist mit keinerlei Näherung ver- 


knüpft. Mit ihrer Hilfe bestimmen wir die Größen cos # und cos y. Zu diesem 
Zweck drücken wir die Größen K,, H, und die von uns durch den Ausdruck 
(3.15) eingeführte Größe J, durch die mittleren Intensitäten.aus. Wir begin- 
nen mit der Größe K,. Gemäß (3.46) und (2.8) ist sie gleich 


dw 1 i 
Ru ano rz 2 951 = 
K, - [2 (0) cos rer [8 (9) cos #sin 9 dd 
2 0. 


n 
2 


N 


— - fr (8) eos? #sin®d® + [1@ cos’#sinddd 


0 


2 
= 5 IE (d) cos? Psind dd + [2 (vw) cos’ysinydy ( = 
0 Ö 
E 3 
= = I, ur co Psin®d® — I, ( [05° ysin pay (3.48) 
0 N) 


wobei I,(®) und I,(y) die nach dem Mittelwertsatz gefundenen mittleren In- 
tensitäten in den entsprechenden Halbkugeln bedeuten. 

Wenn wir zulassen, daß diese Mittelwerte gleich den entsprechenden Mittel- 
werten in den Gleichungen (3.41) und (3.42) sind, und in (3.48) die Integrale in 


Ä 1 
der letzten geschweiften Klammer ausrechnen, die beide den Wert za 
geben, dann erhalten wir 


R,= (+ RB). (8.49) 
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Auf völlig analogem Wege kann man aus den Gleichungen (2.5) und (3.15) 
H, und J, ausrechnen: 


H,=L-H5J, (3.50) 
l ’ 
J,=7(htBb) (3.51) 


Folglich besteht unsere grundlegende vereinfachende Voraussetzung darin, 
daß wir bei der Berechnung von K,, H, und J, annehmen, daß in allen drei 


Fällen die mittleren Intensitäten /,(0) und I,(y) gleich den entsprechenden 
Mittelwerten I, und J, aus den Gleichungen 
(3.41) und (3.42) sind. | 

Zu denselben Ausdrücken (3.49), (3.50) 
und (3.51) und ebenfalls zu den Gleichun- 
gen (3.41) und (3.42) wären wir gelangt, 
wenn wir gleich zu Beginn unserer Über- 
legungen vorausgesetzt hätten, daß die In- 
tensitäten Z,(9) und /,(y) in den entspre- 
chenden Halbkugeln von der Richtung 
unabhängig sind. In diesem Falle (siehe 
Abb. 7) erhalten wir: 


0<#< L,®=1, (3.52) 


Sa 
2° 
IT ' ' 
0<y<5. Lp=Lb. (53) 


Vergleichen wir jetzt (3.49) und (3.51), so finden wir, daß 


J,=8K, (3.54) 
ist. In Verbindung hiermit erhält die Gleichung (3.47) die Gestalt 
dJ, . 3 
rt H,. (3.55) 


Auf Grund von (3.50) und (3.51) kann man diese Gleichung auch in folgender 
Form schreiben: | 
d(L,+L) _ 3 £ 
dr, ze 92 (Z, = 1,) ie (3.56) 
Mit Rücksicht darauf, daß die Eigenschaften des Strahlungsfeldes in der 
oberen Halbkugel sich nicht wesentlich von denen in der unteren Halbkugel 
unterscheiden können, nehmen wir an, daß die Mittelwerte der Cosinusin den 
Gleichungen (3.41) und (3.42) einander gleich sind. Dies ist unsere letzte Ver- 
einfachung: 


cd = cosy— Qu. (3.57) 
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Somit nehmen unsere Gleichungen (3.41) und (3.42) die Gestalt 
dl, 


BGB, (3.58) 
di. | 
v are u. . 19) 
+, (359) 
an. Ihre Addition ergibt . 
ee) an (3.60) 
dr, | 


2 
Wenn wir endlich (3.60) und (3.56) vergleichen, so finden wir, daß a — Fr ist. 


In Verbindung hiermit erhalten unsere Strömungsgleichungen für die mitt- 
leren Intensitäten die endgültige Gestalt 


BET, Ä 


Er a (8.61) 
2 dl, . 

ee re ER 3.62. 
re a (3.62) 


Die Lösung dieser Gleichungen kann man sofort hinschreiben. In der Tat kann 
man sie formal genauso wie die Gleichungen (3.12) und (3.17) mit cos® 

2 y 
Ey behandeln. Da die Lösung. der Gleichungen (3.12) und (3.17) 
durch die Gleichungen (3.36) und (3.37) gegeben ist, werden demnach die 
Lösungen der Gleichungen (3.61) und (3.62) 


—= 008 Yy = 


Es BI | 

I,= e?: ” | B,e > dt,, (3.63) 
3, (3 

I,=e 2 [B.# Zd,. (3.64) 


$ 4. Die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes für den freguenzunabhängigen 
Absorptionskoeffizienten 
1. Die Temperaturverteilung in einer Photosphäre in Abhängigkeit von der Tiefe 


- Im vorliegenden Paragraphen betrachten wir den Fall, daß der Absorptions- 
koeffizient im Innern einer Photosphäre in allen Tiefen von der Frequenz un- 
abhängig ist. Stoffe mit dieser Eigenschaft bezeichnet man als graue Materie. 
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Hierbei sei sogleich darauf hingewiesen, daß sich der vorliegende Fall sehr oft 
beträchtlich von den wirklichen Verhältnissen unterscheidet. Sogar bei einem 
Stern vom Sonnentypus, der am geringsten von’ der ‚„‚Grauheit‘‘ abweicht, 
ändert sich — wie wir später sehen werden — der Absorptionskoeffizient be- 
trächtlich mit der Frequenz. Dessenungeachtet ist das Studium der Eigen- 
schaften der Photosphären mit x,—= x = const in mancherlei Hinsicht von 
großem Interesse. Erstens können wir in diesem Fall am leichtesten die Fehler 
abschätzen, die beim Mitteln der Intensitäten Z,(®) und Z,;(y) und durch die 
Substitution der Größen I, und I, entstehen. Zweitens ist der Fallx, = x = const 
ein Modell, das die Möglichkeit gibt, uns ein Bild über die Abhängigkeit von 
x, von der Frequenz zu machen. Endlich ist der Fall x, = x historisch früher 
behandelt als die andern Fälle. Er hat die Entwicklung der Theorie des Strah- 
lungsgleichgewichtes eingeleitet. 

Behandeln wir zunächst das Problem der Temperaturverteilung in einer 
Phötosphäre. Weil der Absorptionskoeffizient von der Frequenz nicht abhängt, 
d.h. weil die Bedingung | | 

%,=x —= const (4.1) 


erfüllt ist, können wir für die optische Tiefe 
dt = xodh (4.2) 


schreiben. Die Bedingung des Strahlungsgleichgewichtes (3.16) nimmt auf 
Grund von (4.1) die Gestalt 


Ey: (4.3) 
an, wobei 
je r J,dv (4.4) 
und 
B = [B,dr. (4.5) 
ö 


Wir ersetzen in den Strömungsgleichungen (3.61) und (3.62) das Differential 
dr, durch dr und integrieren beide Gleichungen über alle Frequenzen von 
0 bis ©. Dann erhalten wir h 


2:07 
ser (4.7) 
wobei 
T=/[7,dv und T’=/|Idv (4.8) 
© 0. 


ist. 
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Wenn wir die Gleichungen (3.50) und (3.51) in denselben Grenzen über die 
Frequenz integrieren, finden wir 


H=I-TV, (4.9) 
J = > Er). (4.10) 


Wir addieren jetzt (4.6) und (4.7) und beachten dabei (4.9) und (4.10). Wir er- 
halten dann 

dJ 3 

Be Re = 4.11 

dt 4 “ - 
Ferner ersetzen wir in Übereinstimmung mit (4.3) die Größe J durch B und 
berücksichtigen die von uns in $3 bewiesene Konstanz des Stromes der Ge- 
samtstrahlung 7 mit der Tiefe. Dann können wir die Gleichung (4.11) inte- 
grieren, was 


B=Hr+B, (4.12) 


ergibt, wobei B, eine Integrationskonstante ist. Wir bestimmen sie folgender- 
maßen: Da an der Begrenzung des Sternes, wo T = 0), eine einströmende Strah- 
lung nicht existiert, erhält man auf Grund von (4.9) 


H = (Der: (4.13) 
Weiter gilt nach (3.63) für 7 = 0 


oo 


3 
(ide [Be Dar (4.14) 


ö 
oder, über das gesamte Spektrum integriert, 


oo 


3 
BER. 
Du [Be Far (4.15) 


0 


Indem wir (4.13) und (4.15) gleichsetzen und unter dem Integral die Lösung 
(4.12) einsetzen, erhalten wir 


oO 


3 er 
0 


wobei wir berücksichtigt haben, daß die Funktion B unter dem Integral- 
zeichen von der Integrationsveränderlichen t abhängt. Ersetzen wir ferner in 
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(4.16). die Größe > t durch x und beachten wir die allgemein gültigen Relationen 


[ed = [zed« — [ed TEN 0 (4.17) 
() Ö N) 
so finden wir unmittelbar 
Be = a (4.18) 
9: 
Folglich ist gemäß (4.12) und (4.18) 
H 3 
Be A + 3) (4.19) 


Jetzt gehen wir zur Temperatur über. Nach der Theorie der Wärmestrahlung 
gilt 


nB = n[B,dv = oft, (4.20) 
0 


wobei o eine Konstante mit dem Werte 5,672 - 10-3 erg/cm? see grad? ist. 
Wir führen jetzt die sogenannte effektive Temperatur T,des Sternes ein. Wir 
definieren sie mit Hilfe des Strahlungsstromes folgendermaßen: 


nH = oT}. (4.21) 


Somit muß das Produkt oT}; die Energiemenge in erg angeben, die in 1 sec nach 
allen Richtungen und im gesamten Spektrum von einem Quadratzentimeter 
der Sternoberfläche ausgestrahlt wird. Die durch die Relation (4.21) einge- 
führte effektive Temperatur besitzt in gewisser Hinsicht nur formalen Charak- 
ter. Sie hängt mit unserer früheren Annahme zusammen, daß die Sternober- 
flächen nach dem Pranckschen Gesetz (3.11) strahlen. 

Die effektive Temperatur definiert bis zu einem gewissen Grade eine mitt- 
lere Temperatur der Sternphotosphäre und mit Hilfe der Relation (4.21) den 
Strom der Gesamtstrahlung.!) 

Infolge von (4.21) ist die absolute bolometrische Helligkeit eines Sternes mit 
dem Radius R gleich | 
| E=4nR?-nH = 4nR?. oT.. (4.22) 


Wenn wir jetzt (4.20) und (4.21) in (4.19) einführen, finden wir 
T; 3 
4 e 
iu — ea ki + 5 3 (4.23) 


!) Hierbei kann sich die spektrale Zusammensetzung sogar stark von einer PLanck schen 
Kurve (3.11) mit der Temperatur 7’ = T',, unterscheiden. 
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Aus (4.23) folgt, daß die der optischen Tiefe r — 0 entsprechende Grenztem- 
peratur 7, der Photosphäre durch die Relation 


1 = (4.24) 


definiert ist. Hieraus folgt, daß T, = 0,841 T.,. 9, 

Ferner erkennen wir aus (4.23), daß auf dem Niveau r = — die Temperatur 
der Photosphäre gleich der effektiven Temperatur ist. 3 

Bevor wir aus (4.19) oder 
(4.23) weitere Folgerungen zie- 
hen, geben wir eine Abschätzung 
der Genauigkeit dieser Glei- 
chungen. 

Die Theorie des Strahlungs- 
gleichgewichtes im Falle der 
grauen Materie ist verhältnis- 
mäßig einfach. Deshalb war es 
hier möglich, ohne zusätzliche 
vereinfachende Voraussetzun- 
gen mathematisch voranzukom- 
men. oo. 

" Mathematische Untersuchun- 
gen zeigten, daß in dem vorlie- 
genden Fall der genaue Zusam- 
menhang zwischen 7, und 7, 
folgender ist: 


...V3 
Ti = nn. (4.25) 


Abb. 8 


Hieraus folgt,daß T,= —0,8117T.,. 
CHANDRASEKHAR fand unter Anwendung einer von ihm entwickelten Me- 
thode der sukzessiven Approximation in der vierten - praktisch genauen - 
Näherung folgenden Zusammenhang zwischen B und r: 


B= Hk: 1.0,70692 — 0,08392 e-4458087 
— 0,03619e1,59178° _ 0,00946e1108197), (4.26) 


wobei auch hier die Relation (4.25) gültig ist. 

Um die Näherungslösung (4.23) mit der Lösung (4.26) vergleichen zu kön- 
nen, zeigen wir in Abb. 8 das Anwachsen von 7 mit 7, berechnet für Sterne 
mit T, = 10500°. Der Vergleich beider Kurven zeigt, daß wir uns für prak- 
tische Zwecke auf die Näherungslösung (4.23) beschränken können. Anderer- 
seits entsteht diese Näherung im wesentlichen durch das Mitteln der Inten- 
sitäten über alle Richtungen. Folglich ist zu vermuten, daß für praktische 
Zwecke der gleiche Prozeß des Mittelns der Intensitäten auch auf den allge- 
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meineren Fall, bei einer Frequenzabhängigkeit des Absorptionskoeffizienten 
anwendbar ist. Diese Vermutung findet durch entsprechende numerische Rech- 
nungen ihre Bestätigung. x 


2. Das Gesetz der Randverdunkelung der Sterne 


Wir befassen uns jetzt mit der Anwendung der gefundenen Lösungen (4.19) 
und (4.23). Wir betraehten die-aus dem Stern austretende Strahlung in Ab- 
hängigkeit von ihrer Richtung. Schon der unmittelbare Anblick der Sonnen- 
scheibe bzw. eine photographische Aufnahme zeigt eine Abnahme der Sonnen- 
helligkeit von der Mitte zum Rande. Qualitativ ist dies leicht zu erklären. 

Wir schreiben zunächst einen allgemeinen Ausdruck für die aus der Sonnen- 
(Stern-)oberfläche unter dem Winkel # austretende Strahlungsintensität hin. 
Unter Beachtung von (4.1) und (4.2) wird diese Intensität nach (3.38) gleich 


1,(#,0) = [B,e'*® seeddt, (4.27) 
0 


weil an der Begrenzung des Sternes , = =(. 
Den Ausdruck (4.27) können wir auch so umschreiben: 


BR secd#dt 
L,8,0) =" ———, (4.28) 
ee sec#dt 
0 
weil der Nenner in (4.28) gleich Eins ist. | u 
Somit können wir die Intensität I,(d, 0) als gewichtetes Mittel der Größen 
.B, auffassen. Hierbei folgt aus (4.28), daß die Strahlung aus um so geringeren 
optischen Tiefen zu uns gelangt, je größer sec ® wird. In der Tat kann für solche 


t, die beträchtlich kleiner als Eins sind, das Produkt t sec 9 für # — . beliebig 


groß werden, so daß die Strahlung aus großen Tiefen überhaupt nicht aus der 
Oberfläche der Sonne austreten kann (Wirkung des Faktors e"'®°°#). Und da B, 
mit t wächst, kommt die aus der Mitte der Scheibe (# = 0) austretende Strah- 
lung aus heißeren (tieferen) Schichten als die Strahlung, die in der Nähe der 
Peripherie der Scheibe austritt. Daher ist stets die Ungleichung 


1,@,0) < I,(0, 0) (4.29) 
erfüllt. Insbesondere folgt aus (4.28), daß am Rande der Sonnenscheibe, wo 


> Z und see# — &, (unabhängig vom Absorptionskoeffizienten) 


a 5 ) = B,(T,) (4.30) 


gilt. 


28 I. Die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes in Sternphotosphären 


Jetzt wenden wir uns der quantitativen Behandlung der aufgeworfenen 
Frage zu. Zunächst betrachten wir die Gesamtstrahlung. Zu diesem Zweck 
multiplizieren wir (4.27) mit dv und integrieren das Resultat über v von 0 bis &. 
Wir erhalten‘ 


1(8,0) = [Be'®#secddt. (4.31) 
0 


Setzen wir (4.19) in (4.31) ein und führen wir die entsprechenden Integrationen 
aus (wobei wir t sec® durch x ersetzen), so erhalten wir 


| 3 
I(9,0) = Ai —— 5 008 0) ; (4.32) 
Im Mittelpunkt der Scheibe, wo 9 = 0, gilt 
5H 
10,9-57: (4.33) 


und hiermit 


I(#,0) = 10, 0)[1 + 500) — I(0,0) 1— u-+ ucos®), 
| (4.34) 
wobei 4 = = — 0,60. 


Die Beobachtungen bestätigen im allgemeinen das Gesetz (4.34) und er- 
geben u = 0,56. Betrachten wir jetzt das Gesetz der Randverdunkelung für 
"monochromatische Strahlung. Da die Beobachter im allgemeinen die Wellen- 
längenskala benutzen, schreiben wir (4.27) folgendermaßen um: 


1,8#,0) — [Bet sec Adi. (4.35) 
0 


Der Übergang von B,, das durch die Gleichung (3.11) gegeben ist, auf B, voll- 
zieht sich auf Grund elementarer Überlegungen. Da die Energiemenge, die von 
einer beliebigen Quelle in einem gegebenen Intervall des Spektrums ausge- 
strahlt wird, nicht von der benutzten Skala abhängt, können wir schreiben: 


B,|dv| = B, a2]. (4.36) 
Und weil 
(4.37) 
so gilt 
| | = Zlaal. (4.38) 
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Benutzen wir (3.11), (4.36), (4.37) und (4.38), erhalten wir 


ano _ıı _ (4.39) 


Führen wir jetzt (4.39) in (4.35) ein und beachten wir (4.23), so haben wir 


he f eisectsgechdt 


10.0 =- | a —: (4.40) 
12 .,.8: 10/4 
ertT) 


A 


0 


Das Integral in (4.40) kann durch numerische Integration berechnet werden. 
Die Rechnung führt zu folgenden Ergebnissen: 


1. Die Randverdunkelung wächst mit abnehmender Wellenlänge. Insbe- 


sondere ist 
IT U 
1(3.0) 12.0) 
lim |— | = 0, lim I|— | = 0,817, 4.41 
er 1,(0, 0) >| 1;(0, 0) 


wobei /,(0,0) die vom Sonnenmittelpunkt und I, 5 ) die vom äußersten 
Rand ausgehende Strahlungsintensität ist. 


2. Die Übereinstimmung der betrachteten Theorie mit den Beobachtungen 
ist im allgemeinen zufriedenstellend; die größten Abweichungen überschreiten 
nicht 15-20%. Im Mittel sind sie beträchtlich kleiner. 


3. Das kontinuierliche Spektrum der Sterne 


Um .die Richtigkeit unserer zugrunde gelegten Voraussetzungen nachzu- 
weisen, genügt es nicht, daß die Theorie der Randverdunkelung mit der 
Beobachtung übereinstimmt. Wir müssen zu diesem Zweck auch die theo- 
retische und die beobachtete Energieverteilung im kontinuierlichen Spek- 
trum der Sonne und der Sterne miteinander vergleichen. Dies können wir auf 
zwei verschiedene Weisen erreichen. Bei der Sonne können wir die Energie- 
verteilung im kontinuierlichen Spektrum an einer beliebigen Stelle der Sonnen- 
scheibe ‚untersuchen. Die theoretische Energieverteilung im kontinuierlichen. 
Spektrum ist in diesem Fall durch den Ausdruck (4.40) gegeben. Tatsächlich 
können wir nach Einsetzen eines beliebigen Wertes # in (4.40) den Gang von 
I,(®, 0) mit der Wellenlänge für dieses # untersuchen. Diese Methode ist jedoch 
auf die Sterne nicht anwendbar, weil wir bei ihnen keine Scheibe erkennen und 
nur die Summe der von der ganzen Scheibe des vorliegenden Sternes ausgehen- 
den Strahlung wahrnehmen können. Wir berechnen diese Strahlung unter der 
Annahme, .daß der Beobachter hinreichend weit vom Stern entfernt ist. 
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Den Abstand eines beliebigen Punktes der Sternscheibe von..deren Mittel- 
punkt bezeichnen wir mit r. Dann ist die Fläche eines konzentrischen Kreis- 
ringes mit der Dicke dr und dem Radius r gleich 


dS = Inrdr. (4.42) 


Ferner möge die von diesem Kreisring in Richtung des Beobachters ausgehende 
Energie die Intensität I,(r,0) besitzen (Abb.9). Dann strahlt der fragliche 
Kreisring in der Zeit dt die folgende Energiemenge zum Beobachter hin: 


dE, = 2nrl,(r,O)drdvdt A1Q, (4.43) 


wobei A der Raumwinkel ist, unter dem vom Stern aus die Empfangsappara- 
tur des Beobachters erscheint. 


Abb. 9 


In Übereinstimmung mit (4.43) ist die von der gesamten. Sternscheibe zum 
Beobachter hin ausgestrahlte Energie gleich 


R 
AR, = dvdiAQ2n|1,(r,O)rdr, (4.44) 
0 


wobei R der Sternradius ist. 
Benutzt man ferner die Relationen 


r=Rsind, dr=R cos9dP, (4.45) 
dann findet man: 


AE, dvdtAQ2nR®|T, (9, 0)sin®# cos# dd 
0 


— Rx (H,)gdvdiAQ. (4.46) 


Demnach erhalten wir von einem weit entfernten Stern eine: Strahlung, deren 
spektrale Zusammensetzung durch den Strahlungsstrom auf seiner Oberfläche 
bestimmt wird; den Strahlungsstrom haben wir. mit r (H,)gr. bezeichnet. 

Wenn wir jetzt den Ausdruck (4.46) durch z R? (die Fläche der Sternscheibe) 
und das Produkt dvdt AQ dividieren, erhalten wir offenbar die von .dem weit 
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entfernten Stern ausgehende mittlere Strahlungsintensität I,. Nach (4.46) er- 
halten wir 


I, = (H )er (4.47) 


d.h., die mittlere Strahlungsintensität I, ist gleich dem durch x dividierten 
Strahlungsstrom r (H,)er- | 
Zur Berechnung von (rH,)gr benutzen wir wieder die Näherungsausdrücke 
aus dem vorangehenden Paragraphen. 
Nach (3.50) ist | 
(H „gr = (Der: (4.48) 


weil an der Begrenzung des Sternes I, = 0 ist. Folglich erhält man mit (3.63) 


oO 


= Bi L, 3 
L,= (Ha = | Be?’ —dt,, (4.49) 
ö 
oder, für den Fall der grauen Materie, 
ie f BE 3. 
L, = (Ha = [B,e® —dt. (4.50) 


0 


Die Ausdrücke (4.49) und (4.50) geben die theoretische Energieverteilung im 
kontinuierlichen Spektrum weit entfernter Sterne wieder. 

Wir gehen jetzt unter Beachtung von (4.50), (4.39) und (4.23) zur Wellen- 
längenskala über und finden 


- 2hc? 2 


Wenn wir jetzt einen bestimmten, dem betrachteten Stern entsprechenden 
Wert für T, vorgeben, können wir - genauso wie im Falle (4.40) — die Abhängig- 
keit der kontinuierlichen Sternstrahlung (bzw. Sonnenstrahlung) von der 
Wellenlänge ermitteln. Entsprechende Rechnungen zeigen, daß die theoreti- 
sche Energieverteilung im kontinuierlichen Spektrum der Sterne, die die effek- 
tive Temperatur 7, besitzen, nahezu eine Prancksche Verteilung (4.39) mit 
derselben effektiven Temperatur T', ist. Die hauptsächlichen Abweichungen 
des Gesetzes (4.51) vom PrAauckschen Gesetz (4.39) für dasselbe 7, sind die 
folgenden: 


1. Die aus (4.51) erhaltene Kurve ist gegen die PLancksche Kurve (4.39) ein 
wenig in Richtung der kurzen Wellenlängen verschoben. 


2. Im fernen ultravioletten Spektralbereich ist der Prancksche Charakter 
des Gesetzes (4.51) gestört, und I, ist beträchtlich größer als das nach der 
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Gleichung (4.39) mit demselben A.und demselben 7, berechnete B,. Die zu- 
letzt erwähnte Abweichung wird nit abnehmendem 4 ständig größer. 

Im allgemeinen stimmt in dem der Beobachtung zugänglichen Bereich des 
Spektrums eines beliebigen Sternes die aus (4.51) folgende theoretische Ener- 
gieverteilung genähert mit der Pranckschen Verteilung (4.39) überein, wenn : 
man für den Parameter 7 die effektive Sterntemperatur 7, einsetzt. Auch 
diese Schlußfolgerung müssen wir mit den Beobachtungstatsachen vergleichen, 
wobei uns nur die relative Energieverteilung, d.h. die Abhängigkeit der In- 
tensität der Sternstrahlung (bzw. Sonnenstrahlung) von der Wellenlänge, in- 
teressieren wird. | | 

Um die Energieverteilung in einem gewissen Wellenlängenintervall quanti- 
tativ beschreiben zu können, führen wir die sogenannte spektralphotometrische 
Temperatur!) ein. Wir suchen denjenigen Temperaturwert 7 — T „für den die 
nach dem Pranckschen Gesetz (4.39) berechnete relative Intensitätsverteilung 
die in diesem Intervall beobachtete Intensitätsverteilung im Sternspektrum am 
besten darstellt. Diese Temperatur nennen wir die spektralphotometrische Tem- 
peratur des Sternes [20, S.155]. 

Im kontinuierlichen Spektrum eines absolut schwarzen Körpers von der 
Temperatur 7 gilt in jedem beliebigen Spektralbereich die Gleichung 7, = T. 
Dagegen kann sich bei nichtschwarzer Strahlung der Parameter 7, für ein und 
dieselbe Strahlungsquelle bei anderer Wahl des Wellenlängenintervalles be- 
trächtlich ändern. 

Wenden wir uns jetzt den Beobachtungen zu. Wir betrachten zunächst die 
von der gesamten Sonnenscheibe ausgehende Strahlung. Auf Grund von vor- 
liegenden Beobachtungsdaten kann man das kontinuierliche Spektrum dieser 
Strahlung im Intervall von 4500-7000 Ä durch eine Prancksche Kurve mit 
T ,= 7000-7200° darstellen, während die effektive Temperatur 7, der Sonne 
gleich 5710° ist. Eine noch größere Differenz zwischen T', und T', tritt bei den 
Sternen auf, die nicht vom Sonnentyp sind. 

Die Spektren der späten Sterne mit den Spektralklassen M-N sind durch von 
Molekülen herrührende Absorptionsbanden so sehr entstellt, daß die Einführung 
einer spektralphotometrischen Temperatur hier meistens ihren Sinn verliert. 

Im Spektralklassenintervall von G0 bis BO beobachtet man eine andere Er- 
scheinung. Hier erleidet die Intensität des kontinuierlichen Spektrums an der 
Grenze der BALmEr-Serie (A — 3646 Ä) einen Sprung. So verringert sich z.B. 
bei den Sternen der Spektralklasse AO die Strahlungsintensität plötzlich um 
das Dreifache,; wenn man von dieser Wellenlänge zu kürzeren Wellenlängen 
übergeht. Auch die Größe 7, ist diesseits und jenseits der Grenze. der BALMER- 
Serie verschieden groß. Für die Sterne der Klasse A0 ist 7, jenseits der Serien- 
grenze ungefähr gleich 11000°. Dagegen variiert die spektralphotometrische 
Temperatur diesseits der Seriengrenze, d.h. von A = 3646 Ä in Richtung län- 
gerer Wellenlängen, im allgemeinen mit der Wellenlänge, und ist im Mittel 
gleich 14000-17000°, während die effektive Sterntemperatur der Spektral- 
klasse AO in der Nähe von 10 500° liegt! 


t) Farbtemperatur. 
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‚Analog tritt die Differenz zwischen 7, und 7, bei allen Sternen auf. Hieraus 
folgt, daß die im vorigen Paragraphen dargelegte Theorie in bestimmter Weise 
abgeändert werden muß, um so mehr, als das Auftreten des Intensitäts- 
sprunges an der Grenze der BALMER-Serie in den Spektren der frühen Sterne 
vom Standpunkt dieser Theorie völlig unverständlich ist (siehe $ 6). 

Die weitere Entwicklung der Physik der Sternatmosphäre zeigte, daß die 
Hauptursache für diese Unstimmigkeiten in der: ungerechtfertigten Voraus- 
setzung über die Unabhängigkeit des Absorptionskoeffizienten von der Fre- 
quenz zu suchen ist. In der Tat zeigt die Untersuchung der in den Sternatmo- 
sphären herrschenden physikalischen Bedingungen, daß sich der Absorptions- 
koeffizient mit der Frequenz (der Wellenlänge) ändern muß. Dort, wo diese 
Abhängigkeit nur schwach ausgeprägt ist, muß die Übereinstimmung zwi- 
schen der Theorie mit x, = x = const und den Beobachtungen am besten sein. 
Insbesondere spricht die Übereinstimmung zwischen der betrachteten Theorie 
der Randverdunkelung und den Beobachtungen an der Sonne dafür, daß in der 
Sonnenphotosphäre die Abweichungen von der Gleichung x, = x = const ver- 
hältnismäßig gering sind. 

Unsere letzten Bemerkungen führen uns dazu, die Theorie des Strahlungs- 
gleichgewichtes für den fregquenzabhängigen Absorptionskoeffizienten zu be- 
trachten. Zuvor wollen wir uns jedoch mit einigen weiteren Problemen, die mit 
dem Absorptionskoeffizienten zusammenhängen, vertraut machen. 


$ 5. Der kontinuierliche Absorptionskoeffizient 
1. Die chemische Zusammensetzung der Sternatmosphären 


Die. Frage nach der chemischen Zusammensetzung der Sternatmosphären 
ist aus folgendem Grunde von Wichtigkeit. Theoretische physikalische Über- 
legungen, die durch Experimente bestätigt sind, zeigen, daß das Absorptions- 
vermögen jedes Stoffes von den physikalischen Bedingungen abhängt, unter 
denen sich der gegebene Stoff befindet. Hierbei stellt es sich heraus, daß diese 
Abhängigkeit für die einzelnen Elemente verschieden ist. Außerdem ist das Ab- 
sorptionsvermögen der einzelnen Elemente verschieden. Daher wird der resul- 
tierende Absorptionskoeffizient x,, der durch die chemische Zusammensetzung 
der gesamten Photosphäre bestimmt ist, stark von der relativen Häufigkeit 
der einzelnen Elemente in der Sternphotosphäre abhängen. 

Die chemische Zusammensetzung der Sternatmosphären wird aus. dem 
Studium der Spektrallinien bestimmt; diese Frage wird im zweiten Kapitel 
dieses Lehrbuches ausführlich behandelt werden. Im Augenblick werden wir 
jedoch einige fertige Ergebnisse vorwegnehmen und hierzu eine Reihe not- 
wendiger Bemerkungen machen. 

Das gesamte, unsere Fragestellung betreffende astrophysikalische Beobach- 
tungsmaterial spricht dafür, daß die chemische Zusammensetzung der 
Atmosphären der überwiegenden Mehrheit der Sterne praktisch gleich ist. 


3 Ambarzumjan, Astrophysik 
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Von dieser Tatsache ausgehend, kann man die Änderung der Sternspektren 
in der Folge der Spektralklassifikation zufriedenstellend erklären, wenn man 
beim Übergang von einem Stern zum andern die Änderung nur eines physika- 
lischen Parameters zuläßt; hierbei kann man nicht nur eine qualitative, son- 
dern auch eine quantitative Übereinstimmung zwischen Theorie und Beob- 
achtung erzielen. In der letzten Zeit ist die Gleichheit der chemischen Zusam- 
mensetzung der Atmosphären für die verschiedenen Sterne der Hauptreihe 
auf Grund des Studiums der Spektrallinien (Absorptionslinien) bestätigt wor- 
den. In Wahrheit unterscheidet sich die chemische Zusammensetzung in be- 
sonderen Fällen von einer, sozusagen, „Standardzusammensetzung‘“. Eine 
derartige Abweichung tritt offenbar in den Atmosphären der späten Sterne auf, 
wo die Spektralklassen in den M-Ast und R-N-Ast aufgespalten sind. Ferner 
sind die Abweichungen beträchtlich für die Wolf-Rayet-Sterne (Kohlen- 
stoff- und Stickstoffsterne) und für die Sterne, deren Spektren Besonderheiten 
aufweisen. Diese Sterne werden wir jedoch im Augenblick nicht betrachten. 
Der chemischen Zusammensetzung legen wir eine Standardzusammensetzung 
zugrunde und benutzen für sie die für die Sonne erhaltenen Zahlenangaben, da 
ihre chemische Zusammensetzung am genauesten und am vollständigsten unter- 
sucht worden ist. 

Da die Dichte der Materie in den Atmosphären der verschiedenen Sterne im 
allgemeinen verschieden ist, sprechen wir von der relativen chemischen Zu- 
sammensetzung, d.h. von dem prozentualen Anteil der einzelnen Elemente an 
der Sternatmosphäre. Die relative Häufigkeit können wir auf zweierlei Art 
ausdrücken: 1. Wir können den Anteil irgendeines Elementes als Einheit wäh- 
len und den Anteil der übrigen Elemente auf dieses Element beziehen. 2. Wir 
können den Anteil aller Elemente gleich 100% (oder gleich Eins) setzen und 
den Anteil jedes Elementes in Prozenten (oder in Bruchteilen) angeben. 

Die relative Häufigkeit kann entweder in bezug auf die Zahl der Atome 
oder in bezug auf die Masse angegeben werden. In 1 cm? der Sternatmo- 
sphäre seien 2, Atome eines ersten Elementes, n, Atome eines zweiten Ele- 
mentes usw. enthalten. Dann ist der relative Anteil eines s-ten Elementes in 
bezug auf die Zahl der Atome gleich 


,=—, (5.1) 
oder im zweiten Falle: 


Q, (%) >> 


N, 
N] + Ng + aa + N, + a 
Wenn die Masse eines Atoms des ersten Elementes m,, die Masse des zweiten m, 


usw. ist, dann ist der relative Anteil des s-ten Elementes in bezug auf die 
Masse gleich 


100. (5.2) 


n,m, . 
= ——, 5.3 
— (5.3) 
oder in Prozenten ausgedrückt: 
,(%) = Kette 100. (5.4) 


Nm + Nm + nm rt 
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Hier ist folgende Bemerkung am Platze: Wenn für einen beliebigen Stern die 
Größen a, oder &, vorgegeben sind, so nehmen wir an, daß diese chemische Zu- 
sammensetzung für alle Schichten seiner Atmosphäre gleich ist, d.h., 
daß die Größen a, und «, sich in der Photosphäre nicht mit der Tiefe ändern. 
Sämtliche Tatsachen sprechen dafür, daß diese Annahme hinreichend be- 
gründet ist, d.h., daß in den Sternatmosphären eine völlige Durchmischung der 
Atome der verschiedenen Elemente stattfindet. Zum Beispiel führte die Unter- 
suchung der in der Sonnenkorona vorliegenden Bedingungen I. S. SCHKLOWSKI 
und andere Autoren zu der Schlußfolgerung, daß die chemische Zusammen- 
setzung der Sonnenkorona praktisch die gleiche ist wie die mittlere Zusammen- - 
setzung der Chromosphäre und derjenigen Schichten der Sonnenatmosphäre, 
in denen die Absorptionslinien entstehen (d.h. der Schichten der Photosphäre). 
Da die Ausdehnung der Schichten der Sonnenkorona, in denen die chemische 
Zusammensetzung untersucht wurde (innere Korona), außerordentlich groß ist 
(ungefähr 200000 km), ist es im höchsten Grade unwahrscheinlich, daß inner- 
halb einer so dünnen Schicht, wie es die Sonnenphotosphäre ist (ihre Dicke 
beträgt 100-300 km), eine wesentliche Änderung der chemischen. Zusammen- 
setzung auftreten könnte. 

Nach dieser kurzen Vorbemerkung führen wir eine Tabelle an, die für eine 
Anzahl von Objekten die nach dem Ausdruck (5.1) berechneten Logarithmen 
der Größen a, angibt. Die Größe Ig n, ist in dieser Tabelle gleich 10 gesetzt 
(für 7 Scorpii gleich 9,8). 


Tabelle 1 
2 .. Planetarische Interstellares 
Element Sonne | x Scorpü. Nebel as 

H 10,0 9,8 10,0 . 10,0 

He 9,30 (?) 91 9,3 

6 6,39 6,0 6,1 

N | 7,08 | 6,4 7,1 

Ö 6,65 6,8 7,3 

Na . 4,33 Ä 4,4. 
Mg 5,57 5,6 Ä 

Ca 4,46 5,0 

K 3,01 | 3,6 

Al 4,17 4,3 
Si 5,12 5,6 

Fe | 5,621) | 

Cu 2,80 

Zn 2,52 

Sr 0,88 

Ba 0,38 

Hg ..0,98. 


2) Die Augen; von erschledenen Forschern über den Fe-Gehalt geben zur Zeit recht 
beträchtlich auseinander. 


3*+ 
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Aus dieser Tabelle kann man folgende Schlüsse ziehen: 


1. Das vorherrschende Element in den Sternatmosphären (ebenso wie in den 
planetarischen Nebeln und im interstellaren Gas) ist der Wässerstoff. Die An- 
zahl der Wasserstoffatome ist ungefähr das Zehntausendfache aller Metall- 
atome zusammengenommen. Aufden Wasserstoff folgen Helium, die Atome der 
leichten Elemente C, N, O und schließlich die Metalle. 


2. Die chemische Zusammensetzung der planetarischen Nebel und des inter- 
stellaren Mediums ist praktisch die gleiche wie die chemische Zusammen- 
setzung der Sonnenatmosphäre und der Sternatmosphären. Dies spricht dafür, 
daß die chemische Zusammensetzung für die Mehrheit aller Objekte im Weltall 
gleich ist. 


2. Anregung und Ionisation der Atome 


Jetzt wenden wir uns der Frage der Anregung und der Ionisation der 
Atome zu. Aus Gründen der Anschaulichkeit bedienen wir uns der Terminologie 
der Bourschen Theorie und greifen auf quantenmechanische Vorstellungen nur 
dort zurück, wo es sich nicht umgehen läßt. 

Um eine einheitliche Terminologie und einheitliche Bezeichnungen einzu- 
führen, erinnern wir kurz an die Grundbegriffe dieser Theorie. 

Bei der Absorption eines Quantes hv,, geht ein Elektron von einer inneren 
Bahn i (energiearmer Zustand des Atoms) auf eine weiter außen gelegene Bahn 
k über (energiereicher Zustand). Diesen Prozeß bezeichnet man als den Prozeß 
der Anregung des Atoms. Infolge der Anregung vergrößert sich die innere 
Energie des Atoms um die Größe h»,,: 


Er; = &; — hy (5.5) 


wobei &, bzw. &, die innere Energie bedeutet, die das Atom besitzt, wenn sich 
das Elektron auf der Bahn k bzw. ı bewegt. 

Wir werden - wie esin der Regel geschieht — das anschauliche Schema der 
Energieniveaus benutzen. Diese entsprechen den verschiedenen möglichen 
Atomzuständen. Da uns nur die Energiedifferenzen interessieren, können wir 
dem tiefsten Niveau die Energie Null zuordnen. 

Die Energie, die nötig ist, um ein Elektron vom tiefsten Niveau auf ein vor- 
gegebenes anderes Niveau zu überführen, wird als Anregungspotential des be- 
treffenden Niveaus bezeichnet. Folglich können wir wegen der obenerwähnten 
Festlegung des Nullpunktes die von uns eingeführten Energien e,, &, usw. mit 
den Anregungspotentialen der entsprechenden Niveaus identifizieren. 

Bisher haben wir den Übergang eines Elektrons von einer im Innern gelegenen 
Bahn auf eine weiter außen liegende besprochen (Anregung des Atoms). Der 
umgekehrte Prozeß, d.h. der Übergang eines Elektrons von einer außen liegen- 
den Bahn %k auf eine weiter im Innern liegende Bahn ;, geht unter Emission 
eines Quantes hv,, in Übereinstimmung mit der Bedingung (5.5) vor sich. 

Erinnern wir uns jetzt an die Grundbegriffe der Ionisationstheorie der 
Atome. Die Abtrennung eines Elektrons von einem Atom (oder Ion) nennt man 
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‚die Ionisation des Atoms (oder Ions). Durch eine einfache Ionisation eines neu- 
tralen Atoms entsteht ein positiv geladenes Ion und ein freies Elektron. 

Bei einer zweifachen Ionisation verliert das Atom zwei Elektronen und so fort. 
Den der Ionisation entgegengerichteten Prozeß nennt man Rekombination. 
Bei der Rekombination vereinigt sich ein positiv geladenes Ion mit einem freien 
Elektron. Dieser Prozeß führt zur Bildung eines Ions, dessen Ionisationsstufe 
sich in bezug auf den Zustand vor der Rekombination um Eins verringert hat. 
Wenn die Rekombination sich zwischen einem einfach ionisierten Atom und 
einem Elektron vollzieht, entsteht ein neutrales Atom. Es können auch Re- 
kombinationen zwischen neutralen Atomen und Elektronen auftreten. In 
diesem Falle bildet sich ein negatives Ion. 

Das neutrale Atom eines beliebigen Elementes bezeichnet man dadurch, daß 
man hinter das Symbol des Elementes die römische Ziffer I setzt, z.B. Cal. 

Bei einem einfach ionisierten Atom kann man zwischen zwei Bezeichnungs- 
weisen wählen: 1. Man fügt rechts oben dem Symbol des chemischen Elementes 
ein Pluszeichen an. 2. Man schreibt hinter das Symbol des Elementes die rö- 
mische Ziffer II. Beispiel: Ca oder Call. Im Falle eines zweifach ionisierten 
Atoms eines beliebigen Elementes schreibt man hinter das Symbol des Ele- 
mentes zwei Pluszeichen oder die römische Ziffer III, z.B. Ca** oder CalIll. 
Diese Symbolik findet auch bei höheren Ionisationszuständen Anwendung. 

Die zweite Schreibweise (mit den römischen Ziffern) wird man in vielen 
Fällen der ersten vorziehen, da diese für die mehrfachen Ionisationen sehr 
ungeeignet ist. | 

Die Abtrennung eines Leuchtelektrons von einem Atom (oder Ion) kann im 
allgemeinen von einer beliebigen Bahn aus vor sich gehen. Die Energie, die er- 
forderlich ist, um ein Elektron von der innersten Bahn her abzutrennen, ohne 
daß diesem kinetische Energie mitgegeben wird, nennt man das Jonisations- 
potential des Atoms. Wir bezeichnen dieses Potential mit x,. Für ein neutrales 
Atom ist r = 0, für ein einfach ionisiertes Atom ist r = 1 usw. 

Das Potential der zweiten Ionisation x, ist das Potential in bezug auf das 
einfach ionisierte Atom und nicht in bezug auf das neutrale usw. Wie unmittel- 
bar ersichtlich, ist die Größe r zahlenmäßig gleich der Anzahl der vom Atom 
losgelösten Elektronen. 

Um zu unterscheiden, um welches Atom es sich handelt, um das neutrale oder 
das ionisierte, fügt man zweckmäßigerweise an das Anregungspotential einen 
Index an, der ie Ionisationsstufe = betreffenden Atoms anzeigt. Man schreibt 
beispielsweise e,,,.- 

Die Energie, die zur Toner eines Atoms in einem beliebigen Anregungs- 
zustand erforderlich ist, nennt man die Bindungsenergie des betreffenden 
Niveaus. Wir.bezeichnen sie mit x,,,. Es ist klar, daß stets 


Kr = Krın # ers (5.6) 

ist. 
In Abb. 10 ist ein Niveauschema mit den von uns'eingeführten Bezeich- 
nungen dargestellt. Das unterste Niveau haben wir mit keinem speziellen In- 
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dex versehen, weil die Quantenzahlen dieses Niveaus im allgemeinen sehr ver- 
schieden sein können. 

In.der Abb. 10 ist links der Fall dargestellt, daß das vom Atom absorbierte 
Quant h» größer ist als die Größe y,, d.h., es findet eine Ionisation des Atoms 
durch Strahlung statt. In diesem Falle wird dem Elektron — abgesehen von 
seiner Ablösung — die Geschwindigkeit v erteilt, und es bewegt sich mit der kine- 


1 
tischen Energie 2 m,v?. Hierbei 


ist die Grundgleichung des Photo- 
effektes | 


v=y+ 5 M,v 8.7) 


Bereich der 
Konvergenz 


' erfüllt, in der m, die Elektronen- 
masse bedeutet. 

Wenn die Ionisation von einem 
Anregungszustand aus vor sich 
geht (d.h. von einem Niveau aus, 
dessen Energie größer ist. als die 
des tiefsten Niveaus, we=0), 
:so haben wir an Stelle von (5.7) 


Crundniveau mit &=0 


1 
Abb. 10 hv= nt > Mer: (5.8) 


Bei der Rekombination kann das Elektron in ein beliebiges Niveau gelangen. 
Hierbei wird ein Quant Av emittiert, wobei die Gleichungen (5.7) oder (5.8) 
erfüllt sind. 

Jetzt gehen wir.daran, quantitative Gleichungen zu betrachten, die die An- 
regung und die Ionisation beschreiben. Hierbei werden wir vorläufig Glei- 
chungen verwenden, die für das thermodynamische Gleichgewicht gel- 
ten. Die Frage, wie diese Formeln abgeändert werden müssen, damit sie den in 
den Sternphotosphären herrschenden Bedingungen genügen, werden wir später 
behandeln. 

Wir wenden uns einer Formel zu, die die Anregung der Atome beschreibt. 
In 1 cm? seien n,,„ r-fach ionisierte Atome vorhanden, die sich im k-ten An- 
regungszuständ ‚befinden: Ferner seien in demselben Volumen noch weitere 
n,,; Atome derselben Art vorhanden, die sich aber im :-ten Anregungszustand 
befinden. Im thermodynamischen Gleichgewicht gilt die BoLTzMAnn-Formel 
Ir a I (5.9) 

N,,: Ir,i 
in der g,,, und g,,, die statistischen Gewichte der Niveaus k und :!), k die 
BoLTZMmAanNn-Konstante und 7 die absolute Temperatur bedeuten. Wenn 


1) Als statistisches Gewicht (oder als Grad.der Entartung) bezeichnet man die Zahl .der 
„verschiedenen Quantenzustände eines Systems (Atoms), die irgendeinem Quantenniveau 
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man den Zustand i mit dem energieärmsten Zustaänd: identifiziert, so ist 
&,=0, und im Exponenten bleibt nur e, übrig. . 

In dem Falle, daß nur von den Daten von r-fach ionisierten Atomen die 
Rede ist, kann man den Index r fortlassen. Dann wird 


&-& 


u Mur, (5.10) 


. Die statistischen Gewichte und die Energien &,,, übernimmt man aus der 
Theorie der Spektren. 

Im Hinblick auf die Gleichungen (5.9) und (5.10) ist folgende wichtige Be- 
merkung am Platze: Da in der Regel die Energiedifferenzen zwischen einem be- 
liebigen angeregten Niveau und dem Grundniveau ziemlich groß sind, folgt 
aus den beiden angegebenen Formeln, daß sich in diesen Fällen die Mehrzahl 
der Atome im (nichtangeregten) Grundzustand befindet. So ist z.B. bei der 
Temperatur 7 = 5700° das Verhältnis der Anzahl der Wasserstoffatome im 
zweiten Anregungszustand zu der Anzahl der Atome im Grundzustand gleich 
4,2 10°. | | 

Wenden wir uns jetzt der Ionisationsformel zu. In 1 em? seien n, r-fach ioni- 
sierte Atome vorhanden, die sich in allen nur möglichen Anregungszuständen 
befinden (d.h.n, = 3 n,,,\. Seien ferner in demselben Volumen noch n, | ı wei- 

k 


tere Atome derselben Art vorhanden, die jedoch (r + 1)-fach ionisiert sind. 
Dann gilt im thermodynamischen Gleichgewicht die SAaHasche loni- 
sationsformel [2, S.69] | 
3 5 
Mr +1, _ rs 2Onm)? (kN)? -r 


e 3 
N, u, h 


(5.11) 


Zur Berechnung der Ionisation wendet man die Sauasche Formel besser in 
der logarithmischen Form an: 


5 


- = 5 5040 2 (2m)? k? 
le r+1 — lg cn Ha nt. 


T r T 
(5.11a) 


3 
2 


Hier wird die Größe y, in Elektronenvolt und nicht, wie in der Gleichung 
(5.11), in erg ausgedrückt. | 
‚Ex entsprechen. Es gibt an, in wieviel Terme ein betrachteter Atomzustand bei völliger Aus- 
schaltung von Entartungen (z.B. mit Hilfe eines äußeren Magnetfeldes) aufspalten würde 
oder, in der schärferen Sprache der Quantenmechanik ausgedrückt, wieviel linear unab- 
hängige „Eigenfunktionen“ zu dem betrachteten Energiewert gehören. 

Wenn wir das statistische Gewicht eines einfachen Terms zu 1 annehmen, besitzt ein 
Term mit dem Drehimpuls J das statistische Gewicht 2J ++ 1, wobei J die innere Quan- 
tenzahl ist. Für den Wasserstoff ist das statistische Gewicht gleich 2n?, wobei n die Haupt- 
quantenzahl ist. 
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In der Gleichung (5.11) ist p, der partielle Elektronendruck. Wenn in einem 
Kubikzentimeter n, freie Elektronen vorhanden sind, so ist 


PD, = NkT. {5.12) 


Die Größe u, ist die sogenannte Zustandssumme des r-fach ionisierten Atoms. 
Wenn wir den Grundzustand (für den e= 0) mit dem Index 1 bezeichnen und 
von hier aus mit der Zählung der aufeinanderfolgenden Niveaus beginnen, er- 
hält w, die Gestalt 


€r,2 €r,3 &r,k 


U, (T) — 9,1 =: g,,.e #7 -F g,,,e #7 7 u; = Zgnne #7, (5.13) 


wobei die g,,, die statistischen Gewichte der aufeinanderfolgenden Niveaus 
eines r-fach ionisierten Atoms sind. Häufig gilt die Ungleichung 


€7,2 _£r,3 


ekT, ekT,...<l. (5.14) 


In diesem Falle reduziert sich die Funktion u,(T) auf das statistische Ge- 
wicht des Grundniveaus. Wenn aber das erste angeregte Niveau vom Grund- 
niveau nicht mehr als 1 eV!) entfernt ist, muß man auch das zweite Glied der 
Summe (5.13) berücksichtigen, und bisweilen noch weitere. Wenn endlich 
das erste angeregte Niveau vom Grundniveau um 2 eV entfernt ist, so ist die 
Berücksichtigung des zweiten Gliedes in der Summe (5.13) nur für hohe Tem- 
peraturen (7 > 10000°) nötig.?) 

Die Größe w,,ı(7T) stellt die gleiche Temperaturfunktion wie v,(7) dar, 


doch bezieht sie sich auf ein (r + 1)-fach ionisiertes Atom. Der Faktor ae Sr+1 


Ur 
ist für gewöhnlich von der Größenordnung Eins. Tabellen der Ionisations- 
potentiale für die verschiedenen Elemente in den verschiedenen Ionisations- 
stufen und Nomogramme für die Benutzung der Sanaschen Formel sind in dem 
Buch von UnsöLD enthalten [2, $ 22]. | 

In Verbindung mit (5.11) können wir den sogenannten Jonisationsgrad x, 
einführen, den wir folgendermaßen definieren: 


N 


nn tm + 


x, = r=0,1,2,...). (5.15) 


Somit gibt der Ionisationsgrad den Bruchteil der r-fach ionisierten Atome von 
der Gesamtzahl der vorliegenden Atomsorte an. | 

Aus der SatHaschen Gleichung (5.11) geht unmittelbar hervor, daß bei 
gegebenem p, der lIonisationsgrad eines beliebigen Elementes mit 


t) 1 Elektronenvolt = 1,602 - 1012 erg. 

2) Über die Berechnung der Summen «, und u, bei Temperaturen von 4900° bis 7300° für 
verschiedene Elemente siehe W. J. CLAAs, The composition of solar atmosphere. Recherches 
astronomiques de L’observatoire d’Utrecht XII, Part 1. Über die Konvergenz der Summe 
(5.13) siehe im Buch von UnxsöLD [2, S.72]. 
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zunehmender Temperatur 7 monoton anwächst, wobei dieses Wachs- 
tum prozentual um so schneller vor sich geht, je größer das Ionisationspotential 
x, und je niedriger die Temperatur T' ist. Bei kleinen Werten von y,/k T wächst 
die Ionisation mit Zunahme der Temperatur 7 verhältnismäßig langsam. Aus 
der gleichen Formel folgt, daß für wachsendes p, (bei vorgegebenem T') die 
Ionisation abnimmt. 

In der Mehrzahl der in der Praxis anzutreffenden Fälle sind die Niveaus der 
aufeinanderfolgenden Ionisationszustände derart weit voneinander entfernt, 
daß in einem gegebenen Volumen bei vorgegebenem p, nur die Atome in ge- 
nügender Anzahl vorkommen können, die sich in zwei benachbarten Ionisa- 
tionszuständen r und r + 1 befinden. Wenn z.B. neutrale und einfach ioni- 
sierte Atome in hinreichend großer Zahl auftreten, so wird die Anzahl der zwei- 
fach ionisierten Atome vernachlässigbar klein usw. 

Indem wir nur zwei aufeinanderfolgende Ilonisationszustände r und r +1 
berücksichtigen, können wir sagen, daß, wenn ein gewisser relativer Anteil x 
der Atome (r + 1)-fach ionisiert ist, der Bruchteil 1 — x r-fach ionisiert ist. 

Folglich können wir die Gleichung (5.11) auch so schreiben: | 


Teer K,, (5.16) 
wobei 
3 5 
2 (2m)? (kT)2 -& 
K,= _ rem) EI, KT (5.17) 
5 
und: 
Be. De (5.18) 
% r 


Zum Schluß weisen wir auf eine wichtige Modifizierung der Gleichung (5.11) 
hin. Sehr oft bestimmt man aus Beobachtungen die Anzahl der Atome, die sich 
im Grundzustand befinden (siehe Kap. II). Für diesen Fall erhält die Gleichung 


(5.11) die Gestalt 


3 5 
N, +11 Et Ir+%1 2(2um)* (KT)? -:7 (5.19) 
N,,1 Ku | 


gr, 1 h? 


Der zweite Index zeigt an, daß sich das (r + 1)-fach und das r-fach ionisierte 
Atom im Grundzustand befinden. | 


3. Wahre Absorption der Strahlung 


Wir wenden uns jetzt der Behandlung des Absorptionskoeffizienten zu. Wir 
müssen jedoch einige einführende Bemerkungen vorausschicken. 

Der Wärmehaushalt in einem beliebigen Bereich der Sternphotosphäre wird — 
wie wirin den vorangehenden Paragraphen gesehen haben - durch die Wechsel- 
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wirkung zwischen Strahlung und Stoff bestimmt. Insbesondere spielen für 
den Wärmehaushalt die Prozesse der Wärmeleitung und der Konvektion eine 
untergeordnete Rolle. Praktisch wird die gesamte, von jedem Element des 
Stoffes der Photosphäre pro Sekunde aufgenommene Wärmeenergie aus- 
schließlich durch Absorption von Strahlung gewonnen. In diesem Zusammen- 
hang interessieren uns für den Augenblick nur die Absorptionsprozesse, die von 
einer Umwandlung von Strahlungsenergie in Wärmeenergie und umgekehrt, 
von Wärmeenergie in Strahlungsenergie, begleitet sind, Im Grunde genommen 
führt auch die Frage nach dem Energietransport aus dem Sterninnern nach 
außen auf das gleiche Problem. 

Hierbei haben derartige Prozesse zur Voraussetzung, daß zwischen den ab- 
sorbierten und den emittierten Quanten kein unmittelbarer Zusammen- 
hang besteht. Jedes auffallende Quant der Frequenz » wird vollständig absor- 
biert, und die hierbei dem Stoff der Photosphäre mitgeteilte Wärmeenergie 
wird nach einer gewissen Zeit in anderen Frequenzen emittiert. Dies alles 
spiegelt sich in der Bedingung des Strahlungsgleichgewichtes (3.14) wider, 
welche fordert, daß die gesamte, von dem Einheitsvolumen (oder von der Ein- 
"'heitsmasse) in 1 sec absorbierte Energiemenge gleich der gesamten, von dem- 
selben Volumen in derselben Zeit emittierten Energiemenge ist. | 

Die Absorption, bei der die absorbierte Energie in Wärmeenergie verwandelt 
wird (mit nachfolgender Reemission in anderen Frequenzen), nennen wir 
wahre’ Absorption (zum Unterschied von der Streuung, die weiter unten be- 
sprochen wird). Um das oben Dargelegte verständlicher zu machen, führen wir 
zwei Beispiele einer wahren Absorption an. 


I. Durch die Absorption eines Quantes hv vollziehe sich bei einem Atom von 
irgendeiner Bahn k aus eine.Photoionisation. Hierbei wird dem losgetrennten 
Elektron nach Gleichung (5.8) die Geschwindigkeit v mitgeteilt. Nachdem es 
eine große Zahl von Zusammenstößen mit anderen Teilchen (hauptsächlich 
mit Elektronen, siehe $ 8) erfahren hat, wird es letzten Endes von irgendeinem 
Ion eingefangen, d.h., es findet eine Rekombination statt. Die Frequenz des 
hierbei emittierten Quantes wird im allgemeinen von der Frequenz des absor- 
bierten Quantes verschieden sein, weil die Geschwindigkeit des Elektrons im 
Augenblick der Rekombination von der Anfangsgeschwindigkeit v (d. h. von 
der Geschwindigkeit im Augenblick der Photoionisation) verschieden sein wird. 
Das Elektron kann auch von einem völlig anderen Ion oder von demselben 
Ion, doch in eine andere Bahn, eingefangen werden. 

Jedoch gilt — wie wir gezeigt haben - zwischen der absorbierten und der 
emittierten Energie für das ganze Spektrum die Gleichung (3.1). 


II. Das zweite Beispiel ist die wahre selektive-d.h.die in den Frequenzen 
der Spektrallinien stattfindende - Absorption. Infolge der Absorption eines 
Quantes hv,, gehe ein Elektron von der Bahn : auf die weiter außen gelegene 
Bahn k über, und in dem Augenblick, in dem es sich auf dieser Bahn befindet, 
erleide das Atom mit irgendeinem andern Teilchen einen unelastischen Zu- 
sammenstoß — einen Stoß zweiter Art. Als Folge des Zusammenstoßes kann die 
Anregungsenergie des Atoms (d.h. e, — &,) in kinetische Energie des gestoßenen 
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Teilchens umgewandelt werden. Hierdurch wird die Energie‘ des Quantes 
hv,, gänzlich in Energie der Wärmebewegung des gestoßenen Teilchens um- 
gewandelt; das Elektron fällt wieder auf die tiefere Bahn : zurück, doch das 
Atom emittiert kein Quant hv,,. Es ist noch-eine andere Variante des betrach- 
teten Falles möglich. Von dem angeregten Niveau k aus kann das Elektron 
durch Photoionisation losgetrennt werden. Hierbei wird die Energie des ab- 
sorbierten Quantes in Energie der Wärmebewegung umgewandelt. Wir müssen 
jedoch darauf hinweisen, daß beide Varianten des vorliegenden Beispiels, die 
lediglich mit einer selektiven Absorption der Strahlung in einer be- 
stimmten Frequenz verbunden sind, in dem uns interessierenden Tempera- 
turproblem nur von untergeordnetem Interesse sind: 


1. Die im zweiten Kapitel dieses Buches durchgeführten Berechnungen spre- 
chen dafür, daß die Prozesse der wahren selektiven Absorption in der Regel eine 
verhältnismäßig unbedeutende Rolle!) in der allgemeinen Ennergiebilanz spie- 
len; 


2. der gesamte Spektralbereich, in dem diese Prozesse an Bedeutung gewin- 
nen, ist gewöhnlich sehr klein. Deshalb betrachten wir im weiteren nur die Pro- 
zesse der wahren Absorption für das kontinuierliche Spektrum. Solche Pro- 
zesse wollen wir als wahre kontinuierliche oder allgemeine wahre Absorption 
bezeichnen. Der Kürze wegen kann man — wie es häufig geschieht — das Wort 
„währe“ fortlassen und einfach von kontinuierlicher oder allgemeiner Absorption 
sprechen. 

Wir beginnen unsere Darstellung mit dem zur Klasse der wahren Absorption 
gehörigen Prozeß der photoelektrischen Absorption. Dieser Absorptionsprozeb 
spielt in den Sternatmosphären die wichtigste Rolle. 

Betrachten wir den Prozeß der Photoionisation eines Atoms von irgendeinem 
Niveau k aus. Aus '(5.8) folgt, daß die Ionisation des Atoms von diesem Niveau 
aus durch ein beliebiges Quant bewirkt werden kann, wenn nur die Energie des 
letzteren größer als die Bindungsenergie y,,, oder ihr gleich ist. Auf diese 
Weise wird eine auf die Gesamtheit der Atome auffallende kontinuierliche 
. Krık 

h 


bis v—o absorbiert, indem sie 


Strahlung im Frequenzintervall von v, = 


die Atome vom Niveau k aus ionisiert. Anders ausgedrückt, eine hinreichend 
dicke absorbierende Schicht (große optische Dicke) wird in einer durch sie hin- 
durchtretenden kontinuierlichen Strahlung einen kontinuierlichen Absorptions- 
streifen erzeugen, der bei der Frequenz », beginnt und sich nach der Seite 
größerer Frequenzen erstreckt. Da jedes Atom eine unendliche Anzahl von 
‚möglichen Bahnen besitzt, wird als Begleiterscheinung der photoelektrischen 
Absorption eine unendliche Folge von Absorptionsstreifen auftreten. In gewissen 
Fällen (z.B. bei den negativen Ionen des Wasserstoffs) haben wir es mit einem 
oder mit nur wenigen Absorptionsstreifen zu tun (siehe weiter unten). 

Um einen derartigen Absorptionsprozeß quantitativ beschreiben zu können, 


t) Z.B. sind Stöße zweiter Art wm der geringen Dichte der Materie i in den Sternatmo- 
'sphären äußerst selten. 
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betrachten wir vorerst ein sehr einfaches System, das Wasserstoffatom oder 
ein wasserstoffähnliches Atom. (Ein wasserstoffähnliches Atom besteht aus 
einem Kern und einem Elektron. Zu den wasserstoffähnlichen Atomen gehören 
H, Hell, LiIII, Be IV usw.). 

Für die weiteren Betrachtungen wie auch für eine Reihe astrophysikalischer 
Probleme ist es zweckmäßig, den Absorptionskoeffizienten nicht auf die Massen- 
einheit der absorbierenden Materie — wie z.B. in (3.13) —, sondern auf ein ab- 
sorbierendes Atom zu beziehen. Die. Masse eines vorgegebenen absorbierenden 
Atoms, das den Absorptionskoeffizienten x, besitzt, sei gleich m. Dann gilt 


oe= mn, (5.20) 


wobei n die Anzahl der absorbierenden Atome der vorliegenden Atomsorte in 
1 cm? und o - wie in (3.13) — die durch sie bestimmte Dichte bedeutet. Führen 
wir (5.20) in die rechte Seite von (2.13) ein, erhalten wir 


dI,=-- I,x,mndk. (5.21) 
Bezeichnen wir ferner 
k,= %,m, (5.22) 
so ist 
dI,= —I,k,ndh. (5:23) 


Die Größe k, bezeichnen wir als den auf ein Atom bezogenen Absorptionskoef- 
fizienten (oder oft einfach als atomaren Absorptionskoeffizienten). k, besitzt die 
Dimension em?. Den Ausdruck (5.23) kann man sofort niederschreiben, ohne 
auf (2.13) zurückzugehen. Die Zwischenrechnungen waren jedoch nötig, um die 
Formel (5.21) zu erhalten, die die Beziehung zwischen dem auf die Massen- 
einheit und dem auf ein Atom bezogenen Absorptionskoeffizienten herstellt. 


4. Die photoelektrische Absorption für wasserstoffähnliche Atome 


Wir betrachten ein wasserstoffähnliches Atom mit einem Elektron, das sich 
in dem Felde der Ladung Ze auf einer Bahn mit der Hauptquantenzahl n 
bewegt. In diesem Falle liefert die Quantenmechanik für k, folgenden Aus- 
druck: Se | 

39266 RZ4 
(n, zZ) 3/ 3 ch3y3n3 g ( ) 
Das Zeichen &] bedeutet, daß der Koeffizient der photoelektrischen Absorption 
unter. Berücksichtigung aller zur gegebenen Hauptquantenzahl n gehörigen 
Unterniveaus berechnet worden ist. Die Größe R ist die RypBERG-Frequenz 


2netm, 


nn (5.25) 


R= 


gleich 3,287 871 - 1015 sec-!. g’ ist ein gewisser Korrelationsfaktor, der sich nur 
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wenig von Eins unterscheidet. Nach MeEnzeL und PEke&rıst) ist er gleich 
1 


rs » \372 (RZ2\ 


Aus (5.24) folgt, daß innerhalb eines jeden Streifens, der bei der Frequenz 
— An 
=: | 
portional »-? abnimmt. Was die numerischen Werte von k, anbelangt, sö er- 
geben die Berechnungen in den Frequenzen, die der Grenze der Streifen ent- 
sprechen, für Wässerstoff (Z = 1) folgende Werte (siehe Tabelle 2). 


v ‚beginnt und sich bis v = erstreckt, der Absorptionskoeffizient pro- 


Tabelle 2 

Ausgangs- k, (n, }) 

zustand [em2] 
ls 6,3 - 10-18 
28 1,5 - 10-17 
2» 1,4 - 10-77 
38 2,6 - 1017 
3p 2,6. 10-1? 
3d 1,8 - 1077 


Hier sind die Werte %k, für die verschiedenen azimutalen Quantenzahlen I! 
einzeln aufgeführt. “ | 

Der Absorptionskoeffizient wurde, so wie er in der Gleichung (5.24) angegeben 
"ist, für ein Atom abgeleitet, das sich im n-ten Anregungszustand befindet, und 
hängt natürlich von keinerlei veränderlichen Parametern, wie z.B. Druck, 
Temperatur usw., ab. Diese Behauptung ist richtig, wenn wir alle Absorptions- 
streifen berücksichtigen. In der Tat kann eine photoelektrische Ionisation (und 
somit eine Absorption der Strahlung) von einer beliebigen Bahn des Atoms aus 
vonstatten gehen. Betrachten wir irgendeine feste Frequenz v. Auf der Seite 
dieser Frequenz, nach der die kleineren Frequenzen liegen (d.h. nach der länger- 
welligen Seite des Spektrums), werden alle die Absorptionsstreifen liegen, deren 


Grenzen die Frequenzen », = Km < v besitzen. Da die Anzahl der Bahnen im 


h 
Atom unendlich ist, ist auch die Anzahl dieser Streifen unendlich. Jeder Strei- 
fen trägt einen Teil zu der Absorption bei der Frequenz » bei, da sich die Ab- 
sorptionsstreifen bis » = © erstrecken. Abb.11 erläutert das Gesagte. Auf 


. 1) D.Menzkn and C. Prkerıs, Absorption coefficients and hydrogen line intensities. 
Monthly Notices 96, 77, 1935. 
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dieser Abbildung liegt die betrachtete Frequenz » zwischen den Frequenzen », 
und »,. Die Streifen mit n = 2,3, 4,..., oo entsprechen der Photoionisation des 
Atoms von immer höheren Niveaus aus. (In Übereinstimmung mit Abb. 10 ver- 


ringert sich mit wachsendem n die Bindungsenergie y, und damit v, = in). 


Wie aus den allgemeinen Seriengesetzen folgt, ist die Grenze einer beliebi- 
gen Spektralserie, die auf einer Bahn mit der Hauptquantenzahl n beginnt, 
durch die Bindungsenergie des betreffenden Niveaus bestimmt, d.h. durch die 
Größe x,„. Somit beginnen die Streifen der photoelektrischen Absorption an den 
entsprechenden Seriengrenzen, wie es auch auf der Abb. 11 dargestellt ist (man 
beachte den unten abgebildeten Teil des Spektrums, in den die Serien ein- 
‚getragen sind). 

Kehren wir wieder zu dem von uns behandelten Problem zurück. Wir haben 
gezeigt, daß sämtliche Streifen, deren Grenzfrequenzen kleiner als die gegebene 
Frequenz » sind, einen Beitrag zu der Absorption bei der Frequenz » liefern. 
Folglich müssen wir, um den resultierenden Absorptionskoeffizienten für die 
gegebene Frequenz » zu ermitteln, sämtliche Streifen berücksichtigen. Zu die- 
sem Zweck müssen wir irgendeine Hypothese über die Verteilung der Atome 
auf die verschiedenen Quantenzustände einführen. Wir nehmen an, daß die 
Verteilung der Atome auf die einzelnen Zustände durch die BOLTZMANN- 
Formel beschrieben werden kann, die wirin der folgenden Gestalt schreiben: 


Er, 
N,,n En Ion. KT (5.27) 


N,, 1. g,,1 


wobei wir &, , = 0 setzen. Nach (5.27), (5.23) und (5. 24) ist die nur von dem 
n-ten Absorptionsstreifen herrührende Absorptionswirkung der Atome bei der 
Frequenz » gleich 


dl,” — — Ik, Zr, mER 
3272 e® RZig'n, 19, 


Sage 2 Iindenzurgn: (5.28) 
3/3 chdvdndg,, , | 


Da nun an der Absorption bei der Frequenz » alle die Streifen beteiligt sind, 

deren Grenzfrequenzen kleiner als » sind, berechnet sich die gesamte Absorption 

nach. der Formel‘ | 

32n?e® RZ mu 

7 yon csenrän,. :(0.20) 
3 Y3ch®v2g,, 1 ®% n 


v 


dI,= N dl” = -1 
Ro 


wobei die Summation bei dem ersten Streifen beginnt, der von v aus in Richtung 
kleinerer Frequenzen liegt (siehe Abb. 11) und durch die Hauptquantenzahl n, 
charakterisiert ist. 

In Verbindung mit (5.29) gelangt man .zu der Feststellung, daß die Inten- 
sität der aufeinanderfolgenden Streifen mit wachsender Hauptquantenzahl, 
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d:h. in Richtung kleinerer Frequenzen, abnehmen muß. Dies wird in erster. 
Linie durch das Auftreten des Borrzmann-Faktors e #7 in der Formel 
(5.29) bedingt. Je größer e,,„ ist, um so geringer ist die diesem Werte von e,,, 
entsprechende Anzahl der Atome, und um so schwächer ist die Absorption des 
Gases. 


n-7 


Streifen mitn>3 
sind auf der Abb.nicht 
dargestellt 


n=2 


Ba ER ah 
IT MT T 


X Anz 
u Va T, 


Abb. 11 


us 


Um von n,, , zur Gesamtzahl n der gegebenen Atome in 1 cm? überzugehen, 
hat man n,,, aus (5.27) über alle Zustände n von n= — 1bisn = © zu summie- 
ren und (5. 13) zu berücksichtigen: 


I N,,ı%, ; 
= Iren u Dgune = u, (5.30) 
N= 


9, ın=1 9r,1: 


Mit (5.30) und der Ionisationsgleichung (5.11) erhalten wir 


IBekT 
a en. (5.31) 
I, Urı+ 1 — 2 


2 (2rcm,)? (kT) 
Wir führen jetzt (5.31) in (5.29) ein und erhalten 


= _ tr __ merke 5 (5.32) 
r + 1 2.8 Mo 


3/3 c(2rm,)? (kT)2» 
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Für die betrachteten wasserstoffähnlichen Atome gilt folgende unmittelbar 
ersichtliche Formel: 


1 hRZ? 
)- an i (5.33) 


&, 4 > Rz (1; n2 


7 


Für diese Atome ist u, ., = 1, weil in dem vorliegenden Fall ein (r + 1)-fach 
ionisiertes Atom ein Kern mit der Ladung + Ze ist und sich folglich die Zu- 
standssumme auf ein Glied, das statistische Gewicht des Kernes, reduziert. Be- 
rücksichtigen wir dies und entnehmen wir aus der Theorie der Spektren, daß 


9,,n = 2 n?, so erhalten wir 
| 3 


GZT?T[2RRZ =yg "RZ 


dl, = —J1, werben IT. 2 n8 em’ kT dh, (5.34) 
wobei 
4.2 2.6 
= ach — 2,67. 10% (5.35) 
z (2rım,k)? 
ist. 


5. Berechnung der erzwungenen Emission 


Der Ausdruck (5.34) ist nicht endgültig. Wir müssen noch die erzwungene 
Emission oder, wie man sie auch nennt, die negative Absorption berücksichti- 
gen. Die Wechselwirkung zwischen Strahlung und Stoff können wir nicht nur 
mit Hilfe der Emissionskoeffizienten und Absorptionskoeffizienten, sondern 
auch mit Hilfe der Übergangswahrscheinlichkeiten beschreiben. Es seien in 
1 cm? n,im k-ten Quantenzustand befindliche Atome irgendeines Stoffes und 
n,; ebensolche, doch in dem niedrigeren i-ten Zustand befindliche Atome ent- 
halten. Dann ist die Anzahl der Übergänge, bei denen ein Quant hv,, emittiert 
wird, in 1 cm? des Stoffes und in 1.sec gleich 


nam Aıt Onbeı) (5.36) 
wobei | 


1 
Prir 1 | Ida (5.37) 


die Strahlungsdichte!) der gegebenen Frequenz ist und A,, und B,, die Über- 
gangswahrscheinlichkeiten sind; A,, entspricht den spontanen Übergängen 
und 0,,B,; den erzwungenen Übergängen, die unter der Einwirkung eines 
Strahlungsfeldes der Dichte o,,, vor sich gehen. 


4) Die Formel (5.37) können wir mit Hilfe der von uns zu Beginn des $ 3 durchgeführten 
Rechnung gewinnen. Nach (3.3) und Abb. 5 ist die Energiemenge, die innerhalb des Raum- 
winkels dw durch das Flächenelement do in 1sec und in der Frequenzeinheit hindurch- 
tritt, gleich I, do cos® dw. Die Zeit, die der Strahl braucht, um die Höhe ds des Zylinders 


d | 
zu durchlaufen, beträgt —. Folglich ist die Energiemenge aus dem betrachteten Bündel 
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Die Anzahl der entgegengesetzten Übergänge, d.h. der Übergänge i—k, die 
in 1cm? durch die Einwirkung eines Strahlungsfeldes bewirkt werden und 
unter Absorption eines Quantes hv,, vonstatten gehen, ist in 1 sec gleich 
Non — Orr Bir: (9.38) 


° 


wobei B,, ebenfalls die entsprechende Übergangswahrscheinlichkeit ist. 

Bei der Anwendung von (5.36) und (5.38) wird vorausgesetzt, daß sich in un- 
mittelbarer Nähe von »,,, d.h.innerhalb der gegebenen Spektrallinie, die zu den 
Übergängen i— k und k — i gehört, die Strahlungsdichte nicht sehr stark 
ändert. 

Zwischen den Übergangswahrscheinlichkeiten A,,, B,,;, und B,, besteht fol- 
gender Zusammenhang: 


I Bri = Bir: (5.39) 
Sıchv; Sıchvir g, 

A — Ba= nn AB. (5.40) 
he % 


Unter Anwendung von (5.40) können wir (5.36) auch wie folgt schreiben: 


| Be s 
Na; N Ayı k Ar Fe 2). (5.41) 
ik 


Die Wirkung der erzwungenen Emission gegenüber der spontanen Emission 
drückt sich durch den zweiten Summanden in der Klammer von (5.41) aus. 
Die Ausdrücke (5.36), (5.38) und auch (5.41) sind für die Gesamtdichte (5.37) 


(d.h. unter Berücksichtigung aller Richtungen) aufgeschrieben worden. Für 
ein schmales Strahlenbündel mit der Öffnung dw ist die Strahlungsdichte 


> 


(Oi)au = a (0) - 2° (5.42) 
und die Ausdrücke (5.36) und (5.38) gehen über in 
Ayı , (0) 
Nr H)an = Mr (25 TE u Bu) d.W; (5.43) 
| Li: 

(n.- aa zz ne) 7.0 2 (5.44) 

Unter Benutzung von (5.40) kann man (5.43) auch so schreiben: 

| 1 & Bi a 

an = Ri A,, | — rd, 5.45 
| (N. ao = Mi (ar Tr Schr, o w ( ) 
/,dw, die in jedem ‚gegebenen Augenblick in dem Zylinder dv enthalten ist, gleich 


d I 
I,do cos ddw - = — dw dv. Nach Integration dieses Ausdruckes über die ganze 


Kugel und über das Gesamtvolumen 4A v erhalten wir die gesuchte Energiedichte, d.h. die 
Formel (5.37). 
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Der für die Schwächung eines Lichtstrahles abgeleitete Ausdruck (5.34) be- 
rücksichtigt nur die dem Koeffizienten B,, entsprechende erzwungene Absorp- 
tion. 

In diesem Zusammenhang zeigt eine entsprechende Untersuchung, daß beim 
Auftreten von erzwungener Emission der Ausdruck (5.34) notwendig abgeän- 
dert werden muß, wenn man die grundlegende Strömungsgleichung (3.12) ver- 
wenden will. Zu diesem Zweck müssen wir Übergangswahrscheinlichkeiten ein- 
führen, die den Prozessen der Rekombination entsprechen. Es sei k, der ato- 
mare Absorptionskoeffizient, der der Photoionisation eines r-fach ionisierten 
Atoms vom k-ten Niveau aus entspricht. Dann ist nach (3.6) die Anzahl der 
Photoionisationsprozesse vom k-ten Niveau aus, die sich in 1 sec in 1 cm? er- 
eignen und unter Absorption von Quanten, deren Frequenzen zwischen v und 
v + dv liegen, vonstatten gehen, gleich 


N. dv = n,,;ks = Ir do, (5.46) 


weil bei jedem Photoionisationsprozeß ein Quant hv absorbiert wird. Bei jedem 
solchen Prozeß ist der Endzustand des Elektrons der freie Zustand mit einer 
gewissen Geschwindigkeit v, die sich aus der lichtelektrischen Gleichung be- 
rechnet. Wir erinnern daran, daß wir von dem auf die Masseneinheit bezogenen 
Absorptionskoeffizienten vermöge (5.20) und (5.22) auf den atomaren Ab- 
sorptionskoeffizienten übergegangen sind. 

Entsprechend (5.37) können wir den Ausdruck (5.46) umschreiben: 


‚cdv 
N. 08V — N,, ein Er 0,» (5.47) 


Die der Photoionisation des Atoms vom k-ten Niveau aus entgegengerichteten 
Prozesse sind die Rekombinationen auf dieses Niveau. Den Rekombinations- 
prozeß kann man als Zusammenstoß eines Ions mit einem Elektron auffassen. 
Daher können wir einen „effektiven Stoßquerschnitt“ der Rekombination ein- 
führen, den wir mit ß, bezeichnen. Dann ist die Anzahl der während 1 sec in 
1 cm? vor sich gehenden Rekombinationen, die eine Emission von Quanten mit , 
Frequenzen zwischen v» und v + dv bewirken, gleich 


ne ,dV = N, ;ıB,vAan,- (5.48) 


Dabei ist dn, die Anzahl der Elektronen, die in 1 em? enthalten sind und Ge- 
schwindigkeiten in den Grenzen v und » + dv besitzen, wobei dv und dv ent- 
sprechend (5.8) durch die eindeutige Beziehung 


h 
vdv = — dv (5.49) 
Mm, 


miteinander verknüpft sind. 
Den Ausdruck (5.48) erhält man folgendermaßen. Es sei }, die mittlere freie 
Weglänge eines Elektrons (zwischen den Atomen einer gegebenen Sorte). Dann 
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Med ’ ; ® ki 
erleidet ein Elektron mit der Geschwindigkeit v in 1 sec 7 Zusammenstöße. 


Folglich ist die Zahl der Zusammenstöße dZ, die dn, Elektronen in 1 sec er- 
v 
), 


e 
Elektronen mit Atomen und Ionen die letzteren als ruhend ansehen; in diesem 


leiden, gleich — dn,. Andererseits können wir bei einem Zusammenstoß von 


Falle ist nach der kinetischen Gastheorie die Größe A, gleich A, = 77 wobei q 


der effektive Stoßquerschnitt und n die Anzahl der Atome (Ionen) in I em? ist, 
mit denen die Elektronen zusammenstoßen: (rekombinieren). Setzen‘ wir den 
Ausdruck für A, in den Ausdruck für dZ ein, so erhalten wir die Formel (5.48). 

Der Ausdruck (5.48) berücksichtigt nur die Prozesse der spontanen Re- 
kombination. Wenn sich dagegen das Medium in einem Strahlungsfeld der 
‚Dichte e, befindet, sind auch die Prozesse der erzwungenen Rekombination zu 
berücksichtigen. Dies liefert nach (5.41) 


3 
Nn.3, 19 = M 41 P,v (' un Sırhy 0) an,. (5.50) 


Um die Verbindung zwischen ß, und %, herzustellen, benutzen wir das Prinzip 
des detaillierten Gleichgewichtes, welches besagt, daß im thermodynamischen 
Gleichgewicht jeder Prozeß in der einen Richtung genauso oft er- 
folgt wie der ihm entsprechende Prozeßin der entgegengesetzten 
Richtung. Folglich müssen im thermodynamischen Gleichgewicht die Größen 
(5.47) und (5.50) einander gleich sein. Dies ergibt: 


‚cd, en 
ne 7, = N, +1, ® ı + me) dn,- (5.51) 


Ferner gilt im thermodynamischen Gleichgewicht die Maxweıusche Ge- 
schwindigkeitsverteilung 


= Mev? 
Ey e 27 edv. (5.52) 
2rkT 


dn,= n,tn | 


Für o, erhalten wir im thermodynamischen Gleichgewicht, wo I,(®) = B,(T) 
ist, nach (5.37) und (3.11) 


Sıchv® 1 
Q, = 3 hv . (5.53) 
et _—_ 1 
Schließlich finden wir.auf Grund von (5.9) und (5.30) für n,, .: 
Bel. Sk 
N, = ne — 7,0 (5.54) 
9,1 u, 


und für den Zusammenhang zwischen %,, 2,,,; und n, können wir die SAHA- 
sche Formel (5.11) unter Beachtung von (5.12) verwenden. 


4,* 
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Setzen wir dies alles in (5.51) ein, und benutzen wir (5.49), (5.6). und (5.8), so 
finden wir den gesuchten Ausdruck 


9,,, 9 h? . I 


ß, = (5.55) 


PTR Tun 
Ur +10 mg dv 


Der Ausdruck (5.55) ist von uns für den Fall des thermodynamischen Gleich- 
gewichtes abgeleitet. Er besitzt jedoch völlig allgemeinen Charakter, weil er 
einen Zusammenhang zwischen Größen angibt, die für die Atome und Ionen 
selbst charakteristisch sind. Wir erinnern daran, daß die Ausdrücke (5.39) und 
(5.40) für die diskreten Übergänge ebenfalls für das thermodynamische Gleich- 
gewicht abgeleitet worden sind. Sie sind nur in dem Fall nicht gültig, daß sich 
das Strahlungsfeld go, in der Nähe von »,, sehr stark mit der Frequenz ändert. 
‘Wir betrachten jetzt unsere grundlegende Strömungsgleichung (2.28), in der 
wir unter der Größe x, den Absorptionskoeffizienten verstehen, der nur die er- 
zwungene Absorption berücksichtigt. Wir kennzeichnen diesen Koeffizienten 
durch einen Strich. Dann erhalten wir | | 


1,0) 
dh 


d SAU 
cos® dvdo = I,(d) 1,odvdw — 5,(0) odvdmw. (5.56) 


Die Gleichung (5.56) betrachten wir für Prozesse, die mit der Ionisation des 
Atoms vom k-ten Niveau aus und mit der Rekombination auf dieses Niveau 
verbunden sind. Die Größe j,(d)dvdw ist nichts anderes als die Energie, die 
von 1 g der Photosphäre in 1 sec im Frequenzintervall von v bis v + dvin den 
Raumwinkel dw emittiert wird. Die Abhängigkeit der Größe 7,(d) von ® wird 
dadurch bedingt, daß in unserem betrachteten Fall in den Koeffizienten 7, auch 
die erzwungene Emission mit einbezogen ist. Letztere wird aber durch die 
Strahlungsdichte in einer gegebenen Richtung bestimmt [Formel (5. 42)] und 
hängt folglich vom Winkeld ab. a; 
Mit Rücksicht darauf, daß in ein Strahlenbündel do nur der Bruchteil 1, 


der gesamten spontanen Emission emittiert wird, können wir jetzt in Über- 
einstimmung mit (5.50) und (5. 45) schreiben: 


a IE ® 160 
j, (9) odvdo = = n,+1P,® er A Sıchve 


hvdn,dw, (5.57) 


weil bei jedem Rekombinationsprozeß ein Quant hv emittiert wird. 

Mit Hilfe der Sauaschen Formel (5.11) führen wir an Stelle von n,,. die 
Größe n, ein, ersetzen daraufhin diese Größe n, nach (5.54) durch n, ‚„ und be- 
nutzen (B. 7), (5.8), (5.37), (5.55) sowie (5.52). Wir erhalten 


4 a ehr 


i,(d) odvdwo = n,, „ve +JL N dwdv. (5.58) 
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Wir ersetzen jetzt das erste Glied in der geschweiften Klammer durch das 
Prancksche Gesetz (3.11) und erhalten an Stelle von (5.58): 


_Rr DR 
,,(d) odvdo = n,, „ki, (1 — ee #7) B, tetT]L(9 h dwdv. (5.59) 


Wir führen jetzt den Ausdruck (5.59) in die Strömungsgleichung (5.56) ein und 
ersetzen in ihr entsprechend (5.20) und (5.22) die Größe x,o durch die ihr 
gleiche Größe!) k,n, .: 


hv hv 
05% 5 = n,,,%1, (0) (ı — e #2) — n,,KB, 1 —e in) 
0 
= nk -B,. (5.60) 
Führen wir nunmehr die Größe 
hv 
k, = ı —e ir) k, (5.61) 
ein, so erhält die Strömungsgleichung (5.60) die Gestalt 
dI 
050 a — n,,;k, (I,(0) — B,) (5.62) 


oder, wenn wir wieder den auf die Masseneinheit bezogenen Absorptionskoef- 
fizienten einführen, 


0s% 


al, ( 
FI 34 


L,(8) — B,). (5.63) 


Auf diese Weise haben wir unsere Ausgangsgleichung (3.12) erhalten. 

Folglich muß bei der Anwendung der Strömungsgleichung (3.12) der Ab- 
sorptionskoeffizient, der nur die erzwungene Absorption?) berücksichtigt, 
entsprechend Formel (5.61) abgeändert werden. Hierbei ist völlig klar, daß die 
Beziehung (5.61) auf die Photoionisation von einem beliebigen Niveau aus an- 


wendbar ist. Deshalb müssen wir, um die erzwungene Emission zu berück- 
hv 


sichtigen, den ganzen Ausdruck (5.34) mit 1 —_e 2) multiplizieren. 

Im Hinblick auf die erhaltenen Resultate merken wir folgendes an: Erstens 
. erhalten wir.— wie sich leicht zeigen läßt — die gleiche Beziehung (5.61), wenn 
wir nicht Photoionisationsprozesse, sondern diskrete Übergänge zwischen 
den verschiedenen Quantenbahnen eines Elektrons betrachten. Zweitens setzt 
die Benutzung der grundlegenden Formel (5.61) die Anwendbarkeit der For- 
meln von SaHA und BoLTZMANN sowie die MAxweLısche Geschwindigkeits- 
verteilung, d.h. das Vorhandensein von thermodynamischem Gleichgewicht, 
voraus. 


1) Die Größen n,, „ und o beziehen sich hier nur auf Atome, die sich im r-ten Ionisations- 
zustand und im k-ten Anregungszustand befinden. 
2) Diese entspricht im Falle diskreter Übergänge dem Koeffizienten B,;. 
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Kehren wir nun zu unserer eigentlichen Behandlung des Absorptionskoeffi- 
zienten zurück. Wenn wir (5.61) anwenden, können wir zusammen mit (5.34) 
für den auf ein (r + 1)-fach ionisiertes Atom bezogenen Absorptionskoeffi-- 
zienten folgenden Ausdruck schreiben: 


or hRZ hv 
k, = CoZÜPpe ZRRZ SI wer 1 _.e #7) (5.64) 
i 72% 3 kT N; n? 

v 


6. Frei-frei-Übergänge. Abschließende Ergebnisse 


Der hingeschriebene Absorptionskoeffizient berücksichtigt nur die Photo- 
ionisationsprozesse von den verschiedenen Niveaus aus. Diese Übergänge 
nennt man häufig gebunden-frei-Übergänge und die ihnen entgegengerichteten, 
d.h. die Rekombinationen, frei-gebunden-Übergänge. Außer diesen Über- 
gängen gibt es jedoch noch weitere, die man als frei-frei-Übergänge bezeichnet. 
Die klassische Blektrodynamik und die Quantenmechanik lehren, daß ein 
. System, das aus einem Ion und einem sich in dem Feld des Ions auf einer hyper- 
bolischen Bahn bewegenden Elektron besteht, Lichtenergie absorbieren und 
emittieren kann. Im ersten Fall vergrößert ein derartiges System seine Energie, 
im zweiten Falle verringert es sie. Als Resultat eines jeden Absorptions- oder 
Emissionsprozesses ändern sich die Parameter der hyperbolischen Bahn des 
Elektrons. 

Die Quantentheorie liefert für diese Prozesse folgenden Ausdruck für den 
Absorptionskoeffizienten, der ebenfalls auf ein (r + 1)-fach ionisiertes wasser- 
stoffähnliches Atom bezogen ist: 


Co2? “HP: a „ 
k, = —— —\1l-e#Tjg”. (5.65) 
Ta 


In diese Formel ist schon der Faktor, der die Prozesse der negativen Absorption 
berücksichtigt (im runden Klammern), aufgenommen. Die Größe g” im Aus- 
druck (5.65) ist ein Korrektionsfaktor, der sich in der Mehrzahl der Fälle nur 
wenig von Eins unterscheidet. Er kann durch die Formel 


1 
g”’=1+0 el) h Be a (5.66) 


abgeschätzt werden. 

Der Absorptionskoeffizient (5.65), der den frei-frei-Übergängen entspricht, 
ist in der Regel nur für den fernen infraroten Spektralbereich von Bedeutung. 
Im visuellen und photographischen Bereich erreicht er nur bei sehr. hohen 
Temperaturen (höher als 50000 bis 100000°) eine merkliche Wirkung. 

Nach seiner Definition (2.13) besitzt der Absorptionskoeffizient die Eigen- 
schaft der Additivität (die wir in der Formel (5.29) ausgenutzt haben). Um 
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daher sowohl die gebunden-frei-Übergänge als auch die frei-frei-Übergänge zu 
berücksichtigen, müssen wir die beiden Koeffizienten (5.64) und (5.65) addie- 
ren; als Resultat erhalten wir folgenden, den Absorptionskoeffizienten für 
wasserstoffähnliche Atome darstellenden Ausdruck: 


G22p,j2hRZ2 Sg TE en) 
2. ET I Zert? + ZN —ekr), (5.67) 
»3T2 = 


Dieser Absorptionskoeffizient bezieht sich auf ein (r + 1)-fach ionisiertes 
Atom. Wenn wir mit Hilfe der ersten Gleichung der beiden Beziehungen (5.18) 
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den Ionisationsgrad x einführen, so wird nach der allgemeinen Formel (5.23) der 
auf ein wasserstoffähnliches Atom bezogene Absorptionskoeffizient (unter Be- 
rücksichtigung aller Ionisationsstufen) gleich 


0,22 IhRZ eg Hz BR 
Ve ren ZI ent g” Fe Pla (5.68) 
en kT %n | 
v»T2 : 


Bei starker Abweichung des Materiezustandes vom thermodynamischen 
Gleichgewicht darf man die Formeln (5.67) und (5.68) nicht verwenden. In 
diesem Falle muß man von der Grundgleichung (5.24) ausgehen, in der der 
Absorptionskoeffizient nicht von den äußeren Bedingungen abhängt. 

Als Illustration der Formel (5.68) bringen wir ein Diagramm (Abb.12a), das 
den Verlauf von x, für Wasserstoff bei T’ = 10370° und p, = 244 bar darstellt. 
In dieser Abbildung ist der Absorptionskoeffizient auf die Masseneinheit be- 
zogen. Dies wird erreicht, indem man nach (5.22) die Gleichung (5.68) durch die 
Masse des Wasserstoffatoms dividiert, wobei natürlich darauf zu achten ist, daß 
für Wasserstoff. Z = 1 ist. In Abb.12b ist die Abhängigkeit des lgx, von der 
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Wellenlänge für verschiedene Temperaturen angegeben. Der Koeffizient x, ist 
hier auf ein Gramm neutralen Wasserstoff bezogen. Um den auf ein Gramm 
Wasserstoff allgemein (mit Berücksichtigung des neutralen und des ionisierten 
Zustandes) bezogenen Absorptionskoeffizienten zu erhalten, sind die Zahlen in 
der Abb.12b mit (1 — xy) zu multiplizieren, wobei xp der lonisationsgrad des 
Wasserstoffs ist. 


= 


7. Wasserstoffunähnliche Atome. Die negativen Wasserstoffionen. Die Streuung 
der Strahlung an freien Elektronen 


Sämtliche abgeleiteten Formeln und insbesondere die Ausgangsgleichung 
(5.24) sind auf wasserstoffähnliche Atome, d.h. auf die Atome H, He Il, Li III, 
Be IV usw. anwendbar. Auf die übrigen Elemente darf man die Formel 
(5.24) und alle sich aus ihr ergebenden Schlußfolgerungen nicht anwenden. 
In diesem Falle ist der Absorptionskoeffizient entweder experimentell zu be- 
stimmen oder mit Hilfe der Quantenmechanik zu berechnen. Hierbei zeigt es 
sich, daß die Abweichungen der gefundenen Größen k, von denjenigen Werten, 
die man bei Anwendung von (5.24) erhält, um so kleiner ausfallen, je größer n 
ist, d.h., je größer die Dimension der Bahn ist, von der aus die Photoionisation: 
vor sich ging. Daher ist in den meisten Fällen die Anwendung von (5.24) auf 
Niveaus mit hinreichend hohem Anregungspotential nicht mit wesentlichen 
Fehlern behaftet. Dagegen kann die Anwendung dieser Formel auf die Photo- 
ionisation vom Grundzustand aus (oder von einem ihm hinreichend benach- 
barten Niveau) zu Ergebnissen führen, die sich von den wahren Verhältnissen 
um das Zehn- bis Hundertfache unterscheiden. Fehler der gleichen Größen- 
ordnung ergeben sich auch bei Anwendung der Formel (5.24) auf solche (wasser- 
stoffunähnliche) Atome oder Ionen, bei denen außerhalb der abgeschlossenen 
Schalen nur ein Elektron vorhanden ist. Solche Systeme, z.B. K I, werden als 
Systeme mit einem Valenzelektron bezeichnet. 

Wir geben jetzt eine kurze Übersicht über einige Daten für die vom astro- 
physikalischen Standpunkt aus wichtigsten Atome [5, 8.80]. Hierbei betrach- 
ten wir die Photoionisation vom Grundniveau aus (die Absorption jenseits der 
Grenze der Hauptserie). 

In der Abb.13 ist der Verlauf von k, unmittelbar jenseits der Grenze der 
Hauptserie des Heliums dargestellt. Hier nimmt k, mit v schwächer als v”? ab. 
In der Abb. 14 ist der Verlauf von k, für C, N, O und F dargestellt. Auf der Ab- 
szisse ist die Energie der abgetrennten Elektronen in Elektronenvolt aufge- 
tragen. Für O und F ist die Abweichung vom v”?-Gesetz besonders groß, und 
wir beobachten sogar ein gewisses Maximum! 

Für Na ist k, unmittelbar an der Grenze der Hauptserie gleich 3,1 - 10-1 cm?. 
Die weitere Abnahme von k, mit der Frequenz geht schneller als im »"?-Ge- 
setz vor sich. Für Ca folgt der Verlauf von k, annähernd dem »"?-Gesetz; un- 
mittelbar an der Grenze der Hauptserie ist k, = 2,5 - 10°!” cm?. Für K besit- 
zen die entsprechenden Berechnungen noch nicht die nötige Genauigkeit, doch 
ist hier offenbar k, beträchtlich kleiner, als die Formel (5.24) angibt. Für die 
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übrigen Elemente der Tabelle 1 sind bisher noch keine Berechnungen durch- 
geführt worden. Ebenfalls liegen fast keine Berechnungen von k, für die Photo- 
ionisation der besprochenen Atome von den angeregten Niveaus aus vor. In 
diesem Falle kann man jedoch meistens die Formel (5.24) benutzen, indem man 
die „Wasserstoffähnlichkeit‘‘ der entsprechenden Bahnen beachtet. 

Fast gar keine quantitativen Angaben über die Größen k, liegen für Ionen 
vor. Eine Ausnahme bilden die wasserstoffähnlichen Ionen (wie He II, Li III 
usw.) und eine geringe Anzahl ausgewählter Elemente. 

Ebenso wie für die wasserstoffähnlichen Ionen sind auch für alle übrigen 
Elemente (neutrale und ionisierte) Absorptionen charakteristisch, die sich aus 
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einzelnen, einander überlagernden Streifen zusammensetzen. Um den Ab- 
sorptionskoeffizienten für die Frequenz » zu bestimmen, müssen wir alle diese 
Streifen berücksichtigen, wobei wir natürlich nur diejenigen Streifen mit ein- 
beziehen dürfen, deren Grenzen von der vorgegebenen Frequenz ausin Richtung 
größerer Wellenlängen liegen. Die Berechnung des Absorptionskoeffizienten 
geschieht auf die gleiche Weise wie bei den wasserstoffähnlichen Atomen, näm- 
lich unter Verwendung der Formeln von BOLTZMANN und SAHA und unter 
Berücksichtigung der negativen Absorption nach Formel (5.61). 

Im Jahre 1939 entdeckte man, daß, beginnend mit den Sternen der Klassen 
A 2-FO und zu den Sternen mit einem späteren Spektraltyp fortschreitend, 
die Absorption der Strahlung durch negative Ionen des Wasserstoffs 
eine immer stärkere und schließlich die beherrschende Rolle (für die Sonne) 
spielt. Als negatives Wasserstoffion bezeichnet man ein System, das aus einem 
neutralen Wasserstoffatom besteht, an das ein zusätzliches Elektron ange- 
lagert ist. Die für dieses System charakteristischen Absorptionsprozesse sind 
‚die gleichen wie bei den gewöhnlichen Atomen, nämlich die gebunden-frei- 
Übergänge, d.h. die photoelektrische Absorption, und die frei-frei-Übergänge, 
d.h. die Absorption von Strahlung durch ein System, das aus einem neutralen 
Wasserstoffatom und aus einem sich in seiner Nähe auf einer offenen Bahn be- 


58 I. Die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes in Sternphotosphären 


wegenden freien Elektron zusammengesetzt ist. Doch besteht zwischen den 
negativen Wasserstoffionen und den gewöhnlichen Atomen ein gewisser Unter- 
schied, nämlich, daß im ersten Fall praktisch nur ein wesentlicher Absorptions- 
streifen vorhanden ist. Weil in den wichtigsten Bereichen des Spektrums die 
photoelektrische Absorption des negativen Wasserstoffions die do- 
minierende Rolle spielt, stellen wir in der Abb. 15a den Absorptionskoeffizien- 
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ten, der sich nur auf diese Absorption bezieht, für sich dar. Er ist auf ein nega- 
tives-Wasserstoflion bezogen. Es ist zu bemerken, daß das Ionisationspotential, 
das die Grenze des Absorptionsstreifens festlegt, für dieses System gleich 
0,75 eV ist. In der Abb. 15b ist der Absorptionskoeffizient für negative Ionen 
unter Berücksichtigung der frei-frei-Übergänge dargestellt. Er ist für verschie- 
dene Temperaturen aufgetragen und auf ein neutrales Wasserstoffatom und auf 
die Einheit des Elektronendruckes (1 bar) bezogen. Um k, für ein beliebiges p, 
zu erhalten, hat man das aus der graphischen Darstellung gefundene %k, mit 
diesem Wert von 7, zu multiplizieren. 

Analytische Ausdrücke für den Absorptionskoeffizienten der negativen 
Wasserstoffionen gibt es nicht. Die hierfür gültigen Werte von k, entnimmt man 
geeigneten Tabellen.!) Außer den Rechnungen für die negativen Ionen des 
Wasserstoffs (die mit H- bezeichnet werden) liegen gegenwärtig Rechnungen 
für die negativen Ionen des Sauerstoffs vor. 


t) S.CHANDRASEKHAR and F.BREEn, On the continuous absorption coefficient of the 
negative hydrogen ion. III. Astrophysical Journal 104, 430, 1946. 
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In den Photosphären der heißen Sterne der Klassen O und B, in denen in- 
folge der hohen Temperatur sehr wenig neutrale Wasserstoffatome vorhanden 
sind, beginnen die Prozesse der Streuung der. Strahlung an freien Elek- 
tronen eine bedeutende Rolle zu spielen. Hierbei müssen wir jedoch im Auge 
behalten, daß wir es im vorliegenden Fall nicht mit einer wirklichen Absorp- 
tion, sondern mit einer Streuung der Strahlung zu tun haben. Der Streu- 
prozeß läuft nämlich darauf hinaus, daß die streuenden Teilchen nur die Rich- 
tung der auf sie treffenden Quanten ändern. Eine Verwandlung von Strah- 
lungsenergie in Wärmeenergie und umgekehrt findet hierbei nicht statt. Daher 
darf man in diesem Falle das KIRCHHOFFsche Gesetz (3.10) für den Emissions- 
koeffizienten nicht direkt anwenden. | 

Der Streukoeffizient wird — genauso wie der Absorptionskoeffizient — durch 
den üblichen Ausdruck (5.23) definiert. Wenn in 1 cm? n, freie Elektronen vor- 
handen sind und der auf ein freies Elektron bezogene Streukoeffizient s, ist, 
so wird die durch die Streuung an freien Elektronen hervorgerufene Schwä- 
chung der Intensität I, durch den Ausdruck 


dl,= —1,s,n,dh (5.69) 
definiert, wobei 
Sun[ e& \2 
FEN EA 7 
Ar 2) (5.70) 


ist. 

Zahlenmäßig ist s, gleich 0,665 - 10-24 cm?. Aus (5.70) folgt, daß die Streuung 
an freien Elektronen nicht von der Wellenlänge abhängt. Die Streuung 
der Strahlung an Protonen, die in großer Anzahl in den Atmosphären der heißen 
Sterne vorhanden sind, ist geringfügig, weil der Streukoeffizient für Protonen 
beträchtlich kleiner als s, ist. 

Wenn in den Sternatmosphären die Absorption der Strahlung nicht nur von 
einem Element, sondern von zwei oder mehr Elementen bewirkt wird, muß man 
nach Formel (5.23) eine summierte Absorption einführen. Wenn in l cm? n, 
absorbierende Atome eines beliebigen Elementes mit dem atomaren Absorp- 


tionskoeffizienten kn, N. Atome mit dem Absorptionskoeffizienten ko usw. 
vorhanden sind, wird die summierte Absorption bei der Frequenz » auf Grund 
von (5.23) folgendermaßen definiert: 


dl, = N dI® = —L,dhY nk”. (5.71) 
S $ 
Wenn wir jetzt alle Absorptionskoeffizienten auf ein Atom des häufigsten Ele- 


mentes, z.B. des Wasserstoffs beziehen wollen, so müssen wir Formel (5.1) an- 
wenden. In diesem Falle erhalten wir zusammen mit (5.71): 


dl,= — LmdhY ak”. (5.72) 


Die Größe 
k,= I a,k” (5.73) 
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können wir als gesamten oder summierten Absorptionskoeffizienten bezeichnen. 
Nach Formel (5.2) können wir den gesamten Absorptionskoeffizienten auch auf 
die Gesamtzahl aller Atome in 1 cm? beziehen. Da jedoch die Zahl der Wasser- 
stoffatome na in 1 cm? die Zahl aller Atome der übrigen Elemente (ebenfalls 
in 1 cm?) bei weitem übertrifft, ist praktisch n, = nu = n. 

Nachdem wir unsnunin großen Zügen mit dem Absorptionskoeffizienten ver- 
traut gemacht haben, können wir uns wieder der Frage nach der Energıover: 
teilung im kontinuierlichen Spektrum der Sterne zuwenden. 


“ 
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frequenzabhängigem Absorptionskoeffizienten 


1. Die Absorption der Strahlung i in den Sternphotosphären 
für verschiedene Spektralklassen 


Im vierten Paragraphen des vorliegenden Kapitels kamen wir zu der Schluß- 
folgerung, daß der Widerspruch zwischen der dort behandelten Theorie und den 
Beobachtungsergebnissen hauptsächlich auf die in den Sternphotosphären be- 
stehende Abhängigkeit des Absorptionskoeffizienten von der Frequenz zu- 
rückzuführen ist. In diesem Zusammenhang haben wir uns im vorangehenden 
Paragraphen mit den wichtigsten Daten für den Absorptionskoeffizienten be- 
schäftigt. Um die Lösung der späteren Aufgaben zu erleichtern, ist noch die 
Frage zu klären, welche Atome und Ionen: denn in den Photosphären der 
Sterne der verschiedenen Spektralklassen vorwiegend die Absorption bewir- 
ken. Hierbei gehen wir auf die Formel (5.23) zurück, nach der die Schwächung 
der Strahlungsintensität der Anzahl der absorbierenden Atome in 1 em? und 
dem atomaren ‚Absorptionskoeffizienten dieser Atome proportional ist. Diesen 
grundlegenden Satz machen wir zum Ausgangspunkt unserer Überlegung und 
untersuchen, welche Rolle die verschiedenen Atome und Ionen spielen. Wir 
beginnen mit den Sternen der Spektralklassen M und N. Unmittelbare spek- 
troskopische Beobachtungen zeigen, daß praktisch das gesamte kontinuier- 
liche Spektrum dieser Sterne durch Banden, die von den verschiedenartigsten 
molekularen Bindungen herrühren, stark verzerrt ist. Die Berechnung der Ab- 
sorptionswirkung dieser Banden ist mit erheblichen Schwierigkeiten verbun- 
den. Außerdem ist die Schwächung der Strahlung durch die Molekülbanden in 
den meisten Fällen offenbar nicht auf eine wahre Absorption, sondern auf eine 
Streuung zurückzuführen. 

Neben der Absorption durch Moleküle kann in den Photosphären der ge- 
nannten Sterne auch die Absorption durch die negativen Wasserstoffionen H- 
eine gewisse — wenn auch anscheinend geringe — Rolle spielen. Diese Absorption 
ist um so wirksamer, je größer die Zahl nn- ist, d.h. die Anzahl der nega- 
tiven Wasserstoflionen in l cm?, und diese ist um so größer, je größer die An- 
zahl der neutralen Wasserstoffatome und die Anzahl n, der freien Elektro- 
nen in 1 cm? ist. Die erste Bedingung ist für alle Sterne erfüllt, deren effektive 
Temperatur 7, niedriger als 7000°-8000° ist. In den Atmosphären dieser Sterne 
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ist praktisch der gesamte Wasserstoff neutral. Die zweite Bedingung ist in den 
Photosphären der zu den Spektralklassen M, N und R gehörigen Sterne nicht 
erfüllt. Das Studium der Absorptionslinien zeigt (siehe Tabelle 8, $ 15), daß in 
den Photosphären der Sterne dieser Spektralklassen die Größe n, (verhält- 
nismäßig) klein ist. Erst in den Atmosphären der K-Sterne, in denen n, schon 
"hinreichend groß ist (n, wächst bei Erhöhung von T',, da der Ionisationsgrad der 
Atome zunimmt), gewinnen die negativen Wasserstoffionen an Bedeutung und 
spielen in der Photosphäre der Sonne (d G 3) sogar die dominierende Rolle. 

Bei einer weiteren Erhöhung der effektiven Temperatur beginnen die H- 
Ionen für die Absorption wieder an Bedeutung zu verlieren. Dies beruht haupt- 
sächlich auf dem Anwachsen des Absorptionsvermögens des atomaren Wasser- 
stoffs (siehe weiter unten). Außerdem nimmt mit steigender Temperatur die 
Ionisation der H--Ionen, d.h. ihr Zerfall in neutrale H-Atome und Elektronen, 
zu. Dieser Faktor ist jedoch von viel geringerer Bedeutung, da das Ionisations- 
potential des H--Ions gleich 0,75 eV ist und sich bei einem so niedrigen loni- 
sationspotential nach der SAHA-Formel (5.11) der Ionisationsgrad verhältnis- 
mäßig langsam mit 7’ ändert. Diese Änderung geht am langsamsten bei hin- 
reichend hohen Temperaturen vor sich, weil dann der Exponent in der SAHA- 
Formel besonders klein wird und folglich selbst eine große Änderung von T 
nur wenig ins Gewicht fällt. Jedoch gewinnt bei weiterem Anwachsen von T', die 
Ionisation der H--Ionen sowie die der neutralen Wasserstoffatome an "Be- 
deutung. 

Unmittelbare Berechnungen zeigen, daß die H--Ionen in den Photosphären 
der normalen Sterne vom Typ A 0 eine unbedeutende Rolle spielen, obwohl in 
den Photosphären der weißen Zwerge, in denen der Elektronendruck sehr groß 
ist, auch für diesen Spektraltyp ihr Einfluß anscheinend groß ist. 

Abschließend bemerken wir noch, daß die Elektronen, die zusammen mit den 
neutralen Wasserstoffatomen die H--Ionen bilden, bei niedrigeren Temperatu- 
ren durch Ionisation ‚solcher Elemente entstehen, deren lonisationspotential 
verhältnismäßig gering ist. Zu diesen Elementen gehören Na (x, = 5,12 eV), 
Mg (x, = 7,61eV), Ca (x, = 6,09 eV) usw. Dagegen besitzt der Wasserstoff, 
obgleich er zahlenmäßig das vorherrschende Element ist, ein verhältnismäßig 
hohes Tonisationspotential (13, 59 eV). Daher liefert seine Ionisation bei niedri- 
gen Temperaturen eine geringe Anzahl freier Elektronen. Das gleiche gilt auch 
für He, N und O. Erst bei Temperaturen, die höher als 6000-7000° sind und bei 
den üblichen Elektronendrücken, wie sie in den Sternphotosphären herrschen 
(siehe Tabelle 8, $ 15), beginnt auch der Wasserstoff eine wesentliche Quelle der 
freien Elektronen zu werden. | 

Kehren wir zu den Sternen der Klassen M und N zurück. Außer der Molekül- 
absörption und der Absorption durch die H--Ionen scheint bei ihnen die Ab- 
sorption der Strahlung durch Metallatome eine bestimmte Rolle zu spielen. 
Bisher sind jedoch noch keinerlei Rechnungen, die quantitative Angaben über 
die relative Rolle der Moleküle, der H--Ionen und der Metalle in den Photo- 
sphären der Sterne der Klassen M und N liefern könnten, durchgeführt worden. 

Zum Abschluß sagen wir noch einige Worte über den Einfluß der Wasser- 
stoffatome. Obgleich praktisch alle Wasserstoffatome in den Photosphären der 
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späten Sterne neutral sind, spielen sie eine völlig untergeordnete Rolle. In der 
Tat wird die Absorption der Strahlung durch die neutralen Wasserstoffatome 
bis zur Grenze der Lvman-Serie, wo A = 912 Ä ist, durch Photoionisationen 
von angeregten Niveaus aus hervorgerufen. Schon für das erste angeregte 
Niveau mit n = 2 jedoch ist bei den Wasserstoffatomen das Anregungspoten- 
tial sehr groß; es beträgt 10,16 eV. Daher ist bei niedrigen Temperaturen die 
Anzahl der neutralen Wasserstoffatome in den Anregungszuständen überaus 


gering. Zum Beispiel sahen wir, daß selbst für T = 5700° —: — 4,2 - 10° war. 


“1 

Für Sterne der Klassen M und N ist dieses Verhältnis noch um einige Größen- 
ordnungen kleiner. Daher können wir den Einfluß des neutralen Wasserstoffs 
in dem vorliegenden Fall vernachlässigen. Allerdings darf man das Vorhanden- 
sein von neutralen Wasserstoffatomen im Grundzustand nicht vergessen. In- 
folge der großen prozentualen Häufigkeit des Wasserstoffs ist die Anzahl dieser 
Atome außerordentlich groß. Jedoch folgt aus physikalischen Überlegungen 
und aus dem Studium der Gleichungen des Strahlungsgleichgewichtes, daß die 
Spektralbereiche, die bei der Aufstellung eines Gesetzes für die Änderung der 
Temperatur mit der Tiefe die wichtigste Rolle spielen, diejenigen sind, in 
denen der Absorptionskoeffizient und die Intensität der photosphärischen 
Strahlung gleichzeitig hinreichend groß sind. Dies ist insbesondere aus der 
Gleichung (3.14) ersichtlich. Nun ist aber bei den Sternen mit niedriger Tem- 
peratur die Strahlungsintensität in dem Spektralbereich, in dem die Photo- 
ionisation des neutralen Wasserstoffs vom Grundzustand aus vor sich geht, 
äußerst gering. 

In der Tat ist dieser gesamte Bereich im fernen Ultraviolett jenseits der Grenze 
der Lyman-Serie mit A = 912Ä, d.h. im Lyman-Kontinuum, gelegen. Daher 
können wir den Einfluß des neutralen Wasserstofis in den Photosphären der 
Sterne mit niedriger Temperatur auch von diesem Gesichtspunkt aus gänzlich 
vernachlässigen. 


Wir wenden uns jetzt den Sternen zu, die heißer als die Sterne der Klassen 
M und N sind. Insbesondere betrachten wir die Sterne vom Sonnentypus, bei 
denen », schon hinreichend groß ist. 


In den Photosphären der Sterne vom .Sonnentypus spielen die Molekül- 
absorptionen keine wesentliche Rolle mehr. Aus direkten Berechnungen geht 
hervor, daß auch die Absorption der Strahlung durch angeregte Metallatome 
im Vergleich mit der Absorption durch die H--Ionen völlig unbedeutend ist. 


Daher sind in dem sehr großen Wellenlängenbereich, der das infrarote, das 
visuelle und das nahe ultraviolette (bis 4000 Ä) Gebiet umfaßt, die negativen 
Wasserstoffionen die hauptsächlichen Urheber der Absorption. Die Metalle 
spielen anscheinend erst in solchen Wellenlängen eine wesentliche Rolle, die 
kleiner als 3000 Ä sind, d.h. in Gebieten, in denen ihre Photoionisation vom 
Grundniveau aus vor sich geht. In den Wellenlängen, die kleiner als 4000 Ä 
sind, ist auch die Schwächung der Photosphärenstrahlung durch die sich 
hier sehr stark zusammendrängenden Absorptionslinien von Bedeutung. (Man 
halte sich vor Augen, daß in den Absorptionslinien im wesentlichen keine 
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wahre Absorption der Strahlung, sondern eine Streuung der Strahlung statt- 
findet.) Dies folgt auch unmittelbar aus den Beobachtungen. Sie zeigen 
unmittelbar jenseits von A = 4000 Ä eine anomal starke Intensitätsabnahme 
des kontinuierlichen Spektrums. Der Einfluß der Absorptionslinien muß auch 
im fernen ultravioletten Spektralbereich bis zur Grenze der LYMAn-Serie 
sehr bedeutend sein, weil in diesem Bereich eine große Zahl starker Resonanz- 
linien verschiedener Elemente konzentriert ist, d.h. solcher Linien, die durch 
Übergänge vom niedrigsten Niveau aus entstehen. Besonders stark müssen 
die Linien der LymaAn-Serie sein. Weil jedoch in dem betrachteten Spektral- 
bereich die Strahlungsintensität verhältnismäßig gering ist, kann der Einfluß 
der fernen ultravioletten Spektralgebiete auf die Energiebilanz der Sonnen- 
photosphäre nicht besonders groß sein. 

Aus dem gleichen Grunde hat die Absorption durch neutrale Wasserstoff- 
atome für die Sonnenatmosphäre keine Bedeutung. Auf diese Weise sind in den 
Photosphären der Sterne vom Sonnentyp und von benachbartem Typ: die 
H-Ionen die hauptsächlichen Urheber der Absorption. Zu dieser Absorption 
tritt im ultravioletten Spektralbereich die Absorption der Metalle (Photo- 
ionisation vom Grundnivesu) und die Streuung der Strahlung in den Absorp- 
tionslinien hinzu. 

Wir wenden uns jetzt noch heißeren Sternen zu. Mit der Erhöhung der Tem- 
peratur vergrößert sich die Anzahl der angeregten Atome des neutralen Wasser- 
stoffs kontinuierlich. Wenn diese Zahl mit den negativen Wasserstoffionen!) 
vergleichbar wird, werden beide Ursachen für die Absorption in gleicher Weise 
wirksam. In der Tat zeigt die Gegenüberstellung der Tabelle 2 und der Abb. 15a, 
daß in beiden Fällen der atomare Absorptionskoeffizient in den wichtigsten 
Spektralbereichen von der gleichen Größenordnung (10-17 cm?) ist. 

Bei einer weiteren Erhöhung der Temperatur beginnt die Zahl der angeregten 
Wasserstoffatome, die Zahl der H--Ionen zu übersteigen, und der neutrale 
Wasserstoff wird zu dem die Absorption bestimmenden Element. Schon in den 
Sternphotosphären der Klasse AO ist die Absorption der H--Ionen unbe- 
trächtlich. 

Folglich findet in den Photosphären der Sterne der Klassen F und A ein 
kontinuierlicher Übergang von den H--Ionen zu den neutralen Wasserstoff- 
atomen statt. 

Mit dem Ansteigen der Temperatur verringert sich der Einfluß der Absorp- 
tionslinien ‘der Metalle im Ultravioletten. Schon bei den Sternen vom Typ A 
ist er anscheinend gering. 

In den Photosphären der zu den Klassen A 0 bis B2 gehörenden Sterne ist 
der neutrale Wasserstoff das vorherrschende absorbierende Element. In 
den Photosphären der zu denselben Klassen gehörenden Riesensterne beginnt 
auch die Streuung der Strahlung an freien Elektronen eine merkliche Rolle 
zu spielen. 


t) Die Zahlder H"-Ionenng — iststetsum einige Größenordnungen kleiner als die Gesamt- 
zahl der neutralen H-Atome (in allen Zuständen), weil jene, d.h. ag —, durch die Anzahl der 
freien Elektronen eingeschränkt ist. 
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‚In den Photosphären der Sterne vom Typ 0, BO und B2 kommt zu der 
Absorption durch die neutralen Wasserstoffatome noch die Absorption durch 
die Heliumatome hinzu (im fernen ultravioletten Spektralbereich). Außer- 
dem wird in den Photosphären dieser Sterne.die Streuung der Strahlung an 
freien Elektronen ein wichtiger Faktor ; dain den Photosphären dieser Sterne der 
Wasserstoff fast völlig ionisiert ist, sind viele Elektronen und nur wenig neu- 
trale Wasserstoflatome vorhanden. Hier sei daran.erinnert, daß die Streuung an 
Elektronen nicht zu den Prozessen der wahren Absorption gehört und daß man 
das KIRCHHOFFsche Gesetz (3.10) auf sie nicht anwenden darf. 

Aus der Betrachtung der Bedingungen für die Absorption folgt, daß diese 
Bedingungen im wesentlichen durch den Ionisationsgrad der Atome bestimmt 
werden. Überdies wird die Ionisation nicht nur durch die Temperatur, sondern 
auch durch die Größe des Elektronendruckes bestimmt. (Wie aus der SAHA- 
Formel (5.11) ersichtlich ist, übt die Änderung der Temperatur 7 einen stär- 
keren Einfluß auf die Größe x, aus als eine Änderung des Elektronendruckes p,.) 
Im allgemeinen ist auf Grund von (5.11) eine Erhöhung von T einer Verringe- 
rung von p, äquivalent. 

Wir wenden uns jetzt der Theorie des Strahlungsgleichgewichtes für den 
fregquenzabhängigen Absorptionskoeffizienten zu. Die Lösung der vorliegenden 
Aufgabe, die mit großen mathematischen Schwierigkeiten verbunden ist, 
wird noch dadurch erschwert, daß bei den verschiedenen Spektralklassen die 
Absorptionen in den Sternphotosphären auf unterschiedliche Ursachen zu- 
rückzuführen sind und x, auf die verschiedenartigsten Weisen von der Frequenz 
abhängt. Daher müssen wir die Lösung dieser Aufgabe für jeden einzelnen Fall 
gesondert durchführen. Hierbei erweist es sich als notwendig, verschiedene ver- 
einfachende Annahmen einzuführen oder die Methode der sukzessiven Approxi- 
mation zu benutzen. 


2. Das Strahlungsgleichgewicht in den Photosphären der Sternevom TypA0-B2 


Wir betrachten das Strahlungsgleichgewicht in den Photosphären der 
Sterne vom Typ A0-B2 (von den Sternen mit anderen Spektraltypen sprechen 
wir später). In diesem Fall vereinfacht sich die Aufgabe dadurch, daß die Ab- 
sorption der Strahlung in der Hauptsache durch den neutralen Wasserstoff be- 
wirkt wird (über die Streuung der Strahlung an Elektronen in diesen Photo- 
sphären siehe weiter unten). 

Die Aufgabe, die wir uns gestellt haben, werden wir mit Hilfe der Methode 
der sukzessiven Approximation!) lösen, wobei wir das Verfahren der Mittelung 
der Intensitäten (über alle Richtungen) benutzen, das wir am Schluß des dritten 
Paragraphen behandelt haben. (Daß diese Methode für die meisten in der 
Praxis vorkommenden Fälle völlig ausreicht, haben wir im vierten Paragra- 
phen durch Anführung geeigneter Argumente nachgewiesen.) 


t) Die im folgenden dargelegte Theorie wurde von E.R.Musr&u entwickelt [7]. (Zusatz 
des Redakteurs). 
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Auf Grund von (5.68) können wir für den auf die Atome des Wasserstoffs 
bezogenen Absorptionskoeffizienten schreiben: 


= 0,7) 0,7), (6.1) 
mit 
X 
p,n = -E, (6.2) 
Mu T? j 

RR _r 

m __ 2hR es g’ IE is l-—e kT 
Yly, T) = IT = Per e - g Br (6.3) 


. wobei wir in (5.68) berücksichtigt haben, daß für Wasserstoff Z = 1 ist. Beim 
Übergang von x, zu k, haben wir in Übereinstimmung mit (5.22) die Masse des 
Wasserstoffatoms mit mp bezeichnet. 

Nach (6.1) nimmt der Ausdruck für das Differential der optischen Tiefe die 
Gestalt ö 

dr, = DP(p,T)PYw,T)odh -(6.4) 

an. 

Zur Vereinfachung unserer Untersuchungen führen wir die neue Veränder- 
liche £ durch folgende Substitution ein: 


dt = Z0(p, Dedh. (6.5) 
Dann erhalten wir 
3 
54, = W(v,T)di, (6.6) 
& 
>= [wo.nar. (6.7) 
0 


Nach (6.6) und (6.7) schreiben wir die Gleichung (3.55) und die Ausdrücke 
(3.63) und (3.64) folgendermaßen um: 


l dJ, 4, 


Are Te .3 
Da 2 (6.8) 
4 oo er 
[vo,Nar -[vß, Dar 
ee A,e ® d (6.9) 
4 
und 
& 1 2 
-/[ Po, Tar [vo0.nar 
I,=.0® A,e? d (6.10) 


14) 
5 Ambarzumjan, Astrophysik E 
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Auf Grund von (6.3) und (3.11) wird die Funktion 


ler tr 0) -® 
= BYo6,ND=Z | ZeHT + g" e ET (6.11) 


eine vollständig definierte Funktion der Temperatur und der Frequenz. 

Um die Integrationsgrenzen von der unabhängigen Integrationsveränder- 
lichen zu unterscheiden, haben wir die letztere mit einem Strich versehen. 

Aus den Ausdrücken (6.8)-(6.11) folgt, daß unser Problem darauf hinaus- 
läuft, die Abhängigkeit der Temperatur T von £ zu ermitteln. In dem vor- 
liegenden Fall nimmt die Veränderliche £ die Stelle der von uns im vierten 
Paragraphen betrachteten Veränderlichen 7 ein. | 

Berücksichtigen wir die Gleichung 

dJ, dJ, dT 


dE dTdE 


(6.12) 


und integrieren wir (6.8) über das gesamte Spektrum, so erhalten wir die für 
unsere Aufgabe grundlegende Differentialgleichung 


Fr re (6.13) 


Da die Ableitung der Funktion J, nach der Temperatur unbekannt ist, 
müssen wir die Gleichung (6.13) nach der Methode der sukzessiven Approxi- 


| | dJ 
mation lösen. Als erste Näherung benutzen wir für die Ableitung IT den- 


jenigen Ausdruck, der in hinreichend tiefen Schichten der Sternphotosphäre 
Gültigkeit besitzt. Wir zeigen nämlich, daß für r, — = folgende Gleichung gilt: 
dJ, dB, 
ar "I (6.14) 
In diesem Zusammenhang ist zu bemerken, daß die Gleichung J, = .B, oder 
(6.14) erfüllt ist, wenn strenges thermodynamisches Gleichgewicht herrscht, 
bei dem die Strahlungsintensität nach allen Richtungen konstant ist und durch 
die PLancksche Formel (3.11) bestimmt wird. In diesem Fall folgt J, = B, 
aus der Formel (3.15). Somit ist der Nachweis der Richtigkeit von (6.14) gleich- 
zeitig der Nachweis dafür, daß in den tiefen Schichten einer Sternphotosphäre 
mit hinreichend großer Genauigkeit ein strenges thermodynamisches Gleich- 
gewicht vorhanden ist. Zum Beweis von (6.14) dividieren wir die Gleichung 
(3.50) durch I, und gehen für 7, — zur Grenze über. Dann erhalten wir 
Im — 1 — lim 


I, 


T,> y T,„>% Y 


(6.15) 
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Wir zeigen jetzt, daß die linke Seite von (6.15) für 7,— © gegen Null 
strebt. Zu diesem Zweck erinnern wir uns daran, daß der Strom der Gesantt- 
strahlung x H auf allen Niveaus konstant ist. Da dieser nach (2.6) das Integral 
von x H, über d» ist, kann die Größe H, für jede beliebige Frequenz nicht un- 
beschränkt wächsen.!) Beim Eindringen in die Tiefe der Sternphotosphäre 
findet nur eine Verschiebung des Stromes in Richtung größerer Frequenzen 
statt, doch können die Größen x H, selbst eine gewisse Schranke nicht über- 
steigen (siehe Abb. 18 und die zugehörigen Erläuterungen). Da aber für 
t, > © die Temperatur des Mediums kontinuierlich steigt und mit ihr die 


Intensität I, unbeschränkt anwächst, ist der Grenzwert des Quotienten T 
y 


gleich Null. 
Folglich können wir schreiben: 
I, 
im — =|1. (6.16) 


T,> [e =) 1, 


Wir betrachten jetzt einen beliebigen Punkt in der Sternphotosphäre mit 
der optischen Tiefe r,. Von diesem Punkt aus (und nicht von der Grenze der 
Photosphäre) zählen wir die optische Tiefe nach oben und nach unten. 

Dann wird für i, >r,undi,<r, 


eher, Ber-t,. (6.17) 


Mit diesen Bezeichnungen schreiben sich die Gleichungen (3.63) und (3.64) 


co al 
| 318 3 
ne [»- 2» Zar, 


9) 
(6.18) 


7T,> © 


3,8 
7-3. er Tarr. 


0 


Diese Gleichungen ermöglichen es uns (unter Beachtung der im Zusammenhang 
mit der Formel (4.27) gemachten Bemerkungen), die Größen I, und 7, als ge- 
wichtete Mittel der Größen B, anzusehen. 

Die Temperatur in dem von uns gewählten Punkt sei 7. Dann haben alle 
höher gelegenen Schichten der Photosphäre eine niedrigere Temperatur als 7 
und die tiefer gelegenen Schichten (d.h.in Richtung zum Sternmittelpunkt) eine 
höhere Temperatur. Dieselbe Ungleichung gilt auch für die Funktionen 5, 
selbst. Dann können wir aber auf Grund unserer eben gemachten Bemerkung 
über die Intensitäten I, und I, für den vorgegebenen Punkt schreiben: 


ESBD 7. (6.19) 


!) Man muß beachten, daß die Größe rn H, für alle Frequenzen eine positive Größe ist 
und daß folglich die Kompensation eines Spektralbereiches mit großem positivem HZ, durch 
einen anderen Bereich mit ebenfalls großem, jedoch negativem HZ, unmöglich ist. 


5* 
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Auf Grund dieser Ungleichung und auch wegen (6.16) dürfen wir schreiben: 


lim £ —R lım EL =, 1; (6.20) 


7,930 4y T,2>%© B, 


Wir dividieren jetzt (3.51) durch B, und gehen für 7, > zur Grenze über: 


| I I, 
lim | im + Jin zo} (6.21) 
Führen wir in (6.21) die Ausdrücke (6.20) ein, so finden wir in der Tat, daß 
für 7,— © die Größe J, gegen B, strebt, und dadurch können wir (6.14) 
schreiben. 
Wenn wir jetzt (6.14) in (6.13) einsetzen, erhalten wir für die erste Näherung 
die Gleichung 


dT H 
Fra (6.22) 
wobei 
"1. dB 
Pe EB oe. 6.23 
Zee rn 7 (6.23) 
(0) 


eine wohldefinierte Funktion ist, die nur von der Temperatur T abhängt. 

Führen wir unter dem Integral in (6.23) die Funktion 7 (v, T) aus (6:3) und 
die Ableitung von B, nach der Temperatur ein, so können wir Z(T) für eine 
Reihe von T-Werten mit Hilfe numerischer Methoden bestimmen [38]. 

Nach der Berechnung der Funktion Z(T) können wir die Gleichung (6.22) 
bei vorgegebenem H, d.h. bei vorgegebenem 7, integrieren. Weil für ö = 0 
die Temperatur 7 gleich der Grenztemperatur 7', ist, ergibt die Integration: 

T 


fr (Tat = x (6.24) 
Ts 
Die als Integrationskonstante auftretende Temperatur 7, ist zu bestimmen. 
Wenn wir eine exakte Lösung der Aufgabe besäßen, würde die erhaltene Tem- 
peraturverteilung in allen Tiefen ein und denselben Strom x H, der gleich 
6 T‘: ist, ergeben, so daß sich eine Abweichung von o T‘ als Maß für den Fehler 
der erhaltenen Lösung erweist. Daher bestimmen wir die Integrationskon- 
stante so, daß die gefundene Lösung der ersten Näherung (d.h. die Abhängig- 
keit der Größe 7 von) an der Grenze, wo ö = (ist, den vorgegebenen Strom 
oT, ergibt. 
Nach (6.9) ist die Intensität I, an der Grenze der Photosphäre gleich 


‚oo & 
- [P@T)dt 
(I gr - [Am 0 d£. (6.25) 
Ö 
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An der Grenze der Photosphäre, wo I, = 0 ist, erhalten wir mit (3.50) und 
(6.25) 


(Hg = | (Hand = m | (n)ardv 
0 0 


oO 


00 £ 
-[ #6, 
— [fan 2 Dean (6.26) 


0 


Wir nehmen an, daß wir irgendeine Oberflächentemperatur 7, vorgegeben 
haben. Dann kann man die Temperaturverteilung aus der Gleichung (6.24) ab- 
leiten. Kennen wir ferner für | 
jeden Wert von £ die Größe T, Hr % 
so können wir nach (6.3), (6.11) (au 
-und (6.25) . durch einfache 
Quadraturen die Größen (I,)gr MH 
für die verschiedenen Frequen- AR 
zen und dann nach der Formel‘ GH, 
(6.26) auch den Gesamtstrah- 
lungsstrom (nHA)., den man 
ebenfalls durch mechanische 
Quadraturen bestimmen muß, 
ausrechnen. Somit gehen wir 
bei der Ermittlung der Größe 
T ,, die die grundlegende Bedin- 


gung 


GH 


(Hl) = oT; (6.27) 


befriedigen muß, folgendermaßen vor: Wir geben eine Reihe von Werten 
(3-4 Werte) für 7’, vor. Seien dies die Werte us Tm, Ta) und To die in der 
Nähe des erwarteten Wertes liegen; für jeden dieser Werte integrieren wir die 
Gleichung (6.24). Danach ermitteln wir für jede auf diese Weise gefundene 
Temperaturverteilung die Größen (I,)gr, und berechnen dann auf Grund von 
(6.26) die (nH)gr, d.h. die den gewählten Werten 7, entsprechenden Ströme 
(HM, RAP), (HS), und (rH®),r. In einer graphischen Darstellung 
tragen wir auf der Abszissenachse die 7% und auf der Ordinatenachse die ihnen 
entsprechenden'Ströme (nr H®),, auf (6 = 1,2,3, 4). Die erhaltenen Punkte ver- 
binden wir durch eine interpolierte Kurve und finden sodann in dieser Dar- 
stellung die Temperatur T,, die dem vorgegebenen Strahlungsstrom o T, ent- 
spricht. Sie ist die gesuchte Oberflächentemperatur (Abb.16). Wenn wir mit 
Hilfe dieser Temperatur die Gleichung (6.24) von neuem integrieren und — ge- 
nauso wie früher — die Größen 7 (I,)g und (rn H);r ausrechnen, müssen wir für 
(r. H)gr die Größe oT, erhalten. (Dies dient gleichzeitig als Kontrolle für die 
Richtigkeit des ermittelten 7',.) | 


70 I. Die Theorie des Strahlurgsgleichgewichtes in. Sternphotosphären 


Die Größen (I,)gr für die schließlich erhaltene Temperatur 7, sind mit der 
Energieverteilung im Spektrum der gesamten Sternstrahlung identisch. In der 
Tat ist nach (4.47) die mittlere Intensität der Sternstrahlung gleich (H,),, und 
dadurch auf Grund von (3.50) gleich der Größe (I,)gr, weil an der Grenze 
I, = 0 ist. Dabei geht die Rede vorläufig nur um die erste Näherung. 

Die von uns in der ersten Näherung erhaltene Temperaturverteilung ergibt 


auf der Oberfläche des Sternes den vorgegebenen Strahlungsstrom o T;. Eine 
ausführliche Behandlung des Problems zeigt jedoch, daß x H nicht nur an der 
Grenze selbst (wo ö= 0), sondern auch in größeren Tiefen für ,— & kon- 
stant ist, wenn wir 7, auf die beschriebene Weise ermitteln. In der Tat ist in 
Übereinstimmung mit (6.14) der Temperaturgradient für diese r,, die von uns 
mit Hilfe von (6.22) ermittelt wurden, praktisch genau. Außerdem zeigen un- 
mittelbare Berechnungen und auch physikalische Untersuchungen, daß ein 
Fehler in der Temperatur der äußeren Schichten auf die Verteilung der Tem- 
peratur in den tiefen Schichten nur einen geringen Einfluß hat. Dadurch ist in 
der ersten Näherung der Strom rH sowohl in den Oberflächenschichten des 


Sterns als auch in größeren Tiefen konstant und gleich der Größe oT}. 
Wenden wir uns jetzt der zweiten Näherung zu. Die bei der ersten Näherung 
gefundene Temperaturverteilung, d.h. die Funktion 7’ (Z), gestattet es, für eine 
Reihe von Werten für £ und folglich für 7, nach den Formeln (6.9) und. (6.10) 
die Größen I, und I, zu bestimmen. Demzufolge können wir für dieselben? und 7’ 
nach der Formel (3.51) die Größen J, und aus ihnen zugleich durch numerische 
di 
chung (6.13) für jedes £ nicht die Größen er: ‚sondern die aus der ersten 


Differentiation auch die Größen berechnen. Somit setzen wir in die Glei- 


ein. Die Aufgabe läuft auf die 


numerische Integration der Gleichung (6.13) hinaus, wobei die Größe 


Näherung abgeleiteten genaueren Werte 


y 
di 
eine Funktion von £ und die Größe U (v, T) eine Funktion der wieder zu er- 
mittelnden Temperaturverteilung ist. 

Die Oberflächentemperatur in der zweiten Näherung ist genauso zu er- 
mitteln wie in der ersten Näherung. 

Wenn .es erforderlich ist, kann man eine dritte Näherung durchführen usw. 
Konkrete Berechnungen zeigen jedoch, daß schon die erste Näherung völlig 
zufriedenstellende Resultate, d.h. einen praktisch genauen Strahlungsstrom, 
in allen Niveaus liefert. Daher kann man sich auf die erste Näherung be- 
schränken. 


3. Vergleich der Theorie mit den Beobachtungen 


Nach der dargelegten Theorie wurden für die effektiven Temperaturen 
.T,= 10500°, 15000° und 20000° numerische Berechnungen in der ersten 
Näherung durchgeführt [8]. Wir zitieren hier die prinzipiell wichtigsten Re- 
sultate. In Abb.17 sind die auf dem angegebenen Wege berechnete Energie- 
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verteilung im kontinuierlichen Spektrum eines Sternes mit 7’, = 10500° (dicke 
Linie) und zum Vergleich die Prancksche Funktion B, für die gleiche Tem- 
peratur 10500° (dünne Linie) aufgetragen. 

Ein auffallendes Charakteristikum der von den Sternen emittierten Strah- 
lung ist das Auftreten von Sprüngen in der mittleren Intensität I, an den Serien- 
grenzen. Die Entstehung dieser Sprünge ist leicht zu erklären. Dazu greifen 


A 


a a u 97 | 
A,972 A-3646 A020 
Abb. 17 


wir auf die Abb.12 zurück. Nach dieser Abbildung ist der Absorptionskoeffi- 
zient unmittelbar jenseits der Grenze der BALMER-Serie sehr groß. Dies be- 
deutet, daß wir in dem vorliegenden Spektralbereich eine Strahlung beobachten, 
die von den obersten Schichten der Sternphotosphäre ausgeht, in denen die 
Temperatur verhältnismäßig niedrig ist (diese Temperatur liegt in der Nähe 
der Oberflächentemperatur des Sternes). Folglich ist in Übereinstimmung mit 


Abb.17 (Abschnitt CD) die Intensität I, jenseits der Grenze der BALMER- 
Serie verhältnismäßig gering. In diesem Abschnitt (näher zum Punkte C) liegt 


die mittlere Strahlungsintensität I, in der Nähe der Pranckschen Intensität 
B, für die Oberflächentemperatur! 

Dagegen ist diesseits der Grenze der BALMER-Serie der Absorptionskoeffi- 
zient verhältnismäßig klein. Dies bedeutet, daß hier die Strahlung aus hin- 
reichend tiefen und relativ heißen Schichten der Sternphotosphäre zu uns ge- 


langt. Daher ist auch I, verhältnismäßig groß (Abschnitt A Bin Abb.17). 

Ebenso erklären sich die Sprünge an den Grenzen der anderen Serien. 

Eine zweite charakteristische Eigenschaft der theoretischen Kurve in 
Abb.17 ist, daß sich in gewissen Spektralbereichen die spektralphotometri- 
sche Temperatur 7, sehr stark von der effektiven Temperatur unterscheidet 
und überhaupt mit der Wellenlänge veränderlich ist. So ist im vorliegenden 
Fall, d h. für 7, = 10500°, die Größe 7, jenseits der Grenze der BALMER- 
Serie bei A = 3350 A von der Größenordnung 11000°, diesseits der Grenze 
dieser Serie bei A = 4400 Ä ist die Größe T, = 19000°, und bei A = 5500 Ä 
endlich liegt sie in der Nähe von 15000°. Mit anderen Worten, für die Sterne 


72 I. Die Theorie des Sirahlungsgleichgewichtes in Sternphotosphären 


mit 7, = 10500° weicht der Verlauf von I, außerordentlich stark von dem 
Verlauf einer PLanckschen Kurve mit 7’ = T, ab. Dies alles wird durch zwei 
Faktoren bewirkt: erstens durch die Änderung der Temperatur in der Stern- 
photosphäre und zweitens durch die Abhängigkeit der Größe x, von der Fre- 
quenz. Wenn z.B. die Temperatur 7’ im Innern der Photosphäre konstant und 
gleich 7’, wäre, so wäre die Funktion B, konstant, und es bestünde bei beliebiger 
Abhängigkeit der Größe x, von v» gemäß (4.49) die für beliebige Frequenzen 
gültige Gleichung I, = B, (T,). [Wenn man in (4.49) die Größe B, vor das In- 
tegralzeichen zieht, wird das übrigbleibende Integral gleich Eins.] Ein der in 
Abb. 17 dargestellten Abhängigkeit analoger Verlauf liegt auch für 7’, = 15000° 
und 20000° vor, nur mit dem Unterschied, daß mit wachsendem T, der durch 
die Beziehung 


D=Ig eo (6.28) 
C 


[wobei I, und I, die Intensitäten in den Punkten B bzw. C sind (siehe Abb. 17)] 
definierte Sprung sich an der Grenze der BALMER-Serie verringert. Die Ta- 
belle 3 gibt die Größe des Sprunges an. 


Tabelle 3 
D | T, T | Spektraltyp 
10500° 0,49 8430° '8830° - AO 
15000 0,22 11880 12610 | B5 


20000 0,10 16300 16820 B2 


In Abb.18 ist für einen Stern mit 7’, = 10500° und für verschiedene £ der 
monochromatische Strahlungsstrom Z, dargestellt. Auf dieser Abbildung tritt 
die schon mehrfach erwähnte Verschiebung des Stromes H, in Richtung grö- 
ßerer Frequenzen beim Eindringen in. das Innere der Photosphäre deutlich in 
Erscheinung. Der Gesamtstrahlungsstrom bleibt hierbei konstant. 

Zahlreiche Überlegungen (wir behandeln sie im zweiten Kapitel), die sich 
‘zum Teil auf die Resultate der oben angegebenen Berechnungen stützen, füh- 
ren zu der Schlußfolgerung, daß man den Sternen der Spektralklassen A 0, 
B5 und B 2 der Reihe nach die effektiven Temperaturen 7, — 10500°, 15000° 
und 20000° zuschreiben muß. In diesem Fall zeigen die Beobachtungen eine zu- 
friedenstellende Übereinstimmung mit den theoretischen Kurven, die den Ver- 


lauf von I, sowohl im Verhalten der Größe D als auch im Verhalten der Größen 
T für die verschiedenen Spektralbereiche angeben [2, S.513-514]. Dies spricht 
dafür, daß unsere zugrunde gelegte Voraussetzung über das Vorhandensein eines 
Strahlungsgleichgewichtes in den. Photosphären der zu den Klassen A 0 bis 
B2 gehörigen Sterne im großen und ganzen richtig ist. Gleichzeitig erweist 
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sich unsere zugrunde gelegte Annahme als richtig, daß in dem vorliegenden 
Fall die Absorption der Strahlung in der Hauptsache durch den Wasser- 
stoff bestimmt wird. 

Abschließend erwähnen wir, daß für die betrachteten Sterne die Ober- 
flächentemperaturen 7, niedriger sind als im Falle der grauen Materie. Die 


nach der Formel (4.24) berechneten und mit 79 bezeichneten Oberflächen- 
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Abb. 18 


temperaturen sind in die vorletzte Spalte der Tabelle 3 eingetragen. Das Be- 


stehen der Umgleichung T, < T/” ist darauf zurückzuführen, daß die Ober- 


flächentemperatur des Sternes im wesentlichen durch diejenigen Spektral- 
bereiche bestimmt wird, in denen gleichzeitig die Strahlungsintensität und der 
Absorptionskoeffizient groß sind. Dies sind in unserem Falle die Frequenzen, 
die unmittelbar jenseits der Grenze der BALMER-Serie liegen. Aus der Abb.17 
entnehmen wir aber, daß für diese Frequenzen (Abschnitt C.D) die Ungleichung 
I,< B,(T,) gilt. Dieser Umstand führt auf die Ungleichung T, < TP. Über- 
haupt können die wahren Werte von 7, noch niedriger sein als die in Tabelle 3 
aufgeführten Größen. Tatsächlich haben wir gesehen, daß im Falle der grauen 
Materie die exakte Berücksichtigung der Änderung der Strahlungsintensität 
mit der Richtung die Größe 7, bei gegebenem T7', verkleinert. Das gleiche kann 
auch für das mit der Frequenz veränderliche x, zutreffen. Jedoch zeigen zahl- 
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reiche Überlegungen, die wir hier nicht durchführen wollen, daß in dem vor- 
liegenden Fall (Wasserstoffabsorption) eine exakte Berücksichtigung der Ände- 
rung der Intensität I, (9) mit ö das Endresultat weit weniger verändert als im 
Fallx, = x = const. 


4. Die Sterne von sonnenähnlichem Spektraltyp 


Wir wenden uns jetzt der Behandlung der Sterne anderer Spektralklassen zu. 
Hierbei müssen wir, wie wir schon erwähnt haben, in jedem einzelnen Fall eine 
besondere, dem vorliegenden Fall am besten angepaßte Methode ausarbeiten. 
Eine dieser Methoden, die am bekanntesten ist, beruht auf der Einführung eines 
gewissen über das Spektrum gemittelten Absorptionskoeffizienten x,. Am, 
besten eignet sich dieses Verfahren für den Fall, in dem das Verhältnis von x, 
zu dem eingeführten mittleren Absorptionskoeffizienten x, d.h. die Größe 


% 
un 6.29 
B=Z (6.29) 


sich nicht sehr stark mit der Frequenz ändert. 

Der vorliegende Fall ist in hinreichend guter Näherung in den Photosphären 
der Sterne vom Sonnentypus verwirklicht, in denen die Absorption der Strah- 
lung in der Hauptsache durch die negativen Ionen des Wasserstoffs hervorgeru- 
fen wird und (die effektive Sonnentemperatur beträgt 57 10°) die Änderung von 
x, in dem Wellenlängenbereich von A = 3000-7000 Ä im Vergleich zu der 
Änderung von x, im Falle der Absorption durch den Wasserstoff (siehe Abb. 12) 
verhältnismäßig gering ist (siehe Abb.15). 

In den Photosphären der Sterne vom Sonnentypus (und den benachbarten) 
muß p, auch schwach von der Tiefe abhängen. Tatsächlich kann sich bei 
schwacher Abhängigkeit der Größe x, von v für jedes: beliebige Verfahren der 
Mittelung von x, das Verhältnis von x, zu x nicht merklich von Eins unter- 
scheiden. Daher kann sich dieses Verhältnis nicht merklich mit der Tiefe 
ändern. | 

In ziemlich umfangreichen Untersuchungen zeigte CHANDRASEKHAR, daß 
man im Falle einer völligen Unabhängigkeit der Größen p, von der Tiefe die für 
die graue Materie abgeleitete Temperaturverteilung, d.h. z.B. die Ausdrücke 
(4.23) und (4.26), benutzen kann. Die optische Tiefe r, die in diese Ausdrücke 
eingeht, muß man durch den mittleren Absorptionskoeffizienten x bestimmen. 
x wird für jedes vorgegebene Niveau folgendermaßen aus den Größen x, ge- 
wonnen: 


(m, d, 


— 0 
En I nn, . 0 


wobei .H!' der für dieses Niveau und für den von der Frequenz unabhängigen 
Absorptionskoeffizienten berechnete Strahlungsstrom ist; die Berechnungen 
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werden für das vorgegebenen H =o 7, durchgeführt. Mit anderen Worten, für 
die Berechnung von H ) Yerwendet man wieder die Lösung (4.23) oder (4.26). 

Die Energieverteilung im kontinuierlichen Spektrum der austretenden Strah- 
lung findet man im betrachteten Fall auf folgende Weise. Wegen der Konstanz 
von p, können wir für die optische Tiefe schreiben: 


T, = [mean |» 


Nach (3.38) wird die Intensität der austretenden Strahlung an der Grenze des 
Sternes 


zılsı 


odh = p, [Bean u (6.31) 


oo 
-p,rTsec’ 


‚(®,0) = [B,e sec# p,dr. (6.32) 


0 


Die mittlere Intensität der beobachteten Sternstrahlung, die nach (4.47) der 
Größe H, an der Grenze gleich ist, beträgt 


_ 2 | 
IT, = (H,)g = 2 [ 1,(8, 0) cos® sind. dd 
TR 
— 2 | B,dr [em7s%8 9,sinddd. (6.33) 
ö 6 
Setzen wir hier sec# = w, erhalten wir 
1,— 2 | B,(T) Bi, (p,7) 2,dr, (6.34) 
! i 
wobei E?,(x) ein Spezialfall der Funktion Ei, (x) ist, die durch die allgemeine 
Beziehung = 
j ETEM. [ e-vdu 
Ei„(&) -/ dw = u (6.35) 
w” ur 
1 © 
definiert ist. 
Die partielle Integration von (6.35) führt auf folgende Rekursionsformel: 
(n — 1) Ei.) = ee" — xEi.-ı(%); (6.36) 
die insbesondere | 
Eü(x) = ee" — xEi, (x) (6.37) 


ergibt. 

Ei, (x) ist in zahlreichen Tafeln tabuliert (siehe z.B. [6]). Folglich können wir 
bei bekanntem p,r nach Formel (6.37) auch Ei,(p,r) bestimmen. 

Somit müssen wir, um nach der Formel (6.34) die Intensität des kontinuier- 
lichen Spektrums zu ermitteln, für eine Reihe von Frequenzen p, kennen. Der 
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Zusammenhang zwischen T und 7 wird — wie wir schon erwähnten — durch die 
Lösungen (4.23) oder (4.26) oder durch die Lösung 
1 ./Y3 , 3 
Be Ve i 
Ir Tau — ). (6.38) 


die den Gradienten der Lösung (4.23) und die Beziehung (4.25) zusammenfaßt, 
angegeben. Die Lösung (6.38) ist genauer als (4.23), doch weniger genau als 
(4.26). 

Die beschriebene Methode wurde von CHANDRASEKHAR und MÜNcH auf die 
Sonnenstrahlung für T, = 5710° angewandt. Wenn p,, unserer Voraussetzung 
entsprechend, tatsächlich für die verschiedenen Tiefen konstant wäre, könnte 
man die Bestimmung von p, auf ein beliebiges Niveau beziehen. Doch ist die 
Voraussetzung über die Konstanz von p, selbstverständlich etwas schemati- 
siert, so daß eine gewisse Änderung von p, mit der Tiefe tatsächlich auftritt. 
Daher muß man p, für das Niveau bestimmen, das den größten Beitrag zur 
Bildung des kontinuierlichen Sternspektrums liefert. Dieses Niveau entspricht 
im allgemeinen den Schichten der Photosphäre, in denen die lokale Temperatur 
T gleich der effektiven Temperatur T, ist (7 ist angenähert gleich 0,6). Die Be- 
rechnungen, die auf diesen Überlegungen fußen und unter der Voraussetzung 
durchgeführt worden sind, daß die Haupt- und einzigen Quellen der Absorption 
in der Sonnenphotosphäre die negativen Wasserstoffionen sind, führen zu fol- 
genden Resultaten: Es ergibt sich, daß man die Theorie und die Beobachtungen 
in dem hinreichend großen Wellenlängenintervall von A = 4000 bis 16000 Ä in 
genügende Übereinstimmung bringen kann, wenn man nur das durch (6.30) 
theoretisch gefundene x um das 1,4fache vergrößert. Dieser letzte Umstand 
ist zu erwarten; denn er folgt daraus, daß « aus der Mittelbildung von x, über 
das Gesamtspektrum bestimmt werden muß. Wir haben aber schon darauf hin- 
gewiesen, daß im ultravioletten Bereich des Spektrums jenseits 3000 die Ab- 
sorption der Sonnenstrahlung durch die Metalle infolge der Photoionisation 
vom Grundniveau aus eine bedeutende Rolle spielen wird. Dieser Umstand ist 
in den betrachteten Berechnungen nicht berücksichtigt, da ja vorausgesetzt 
war, daß nur die negativen Wasserstoflionen an der Absorption beteiligt sind. 
Die Einführung der Absorption der Metalle muß natürlich x im Vergleich zu 
%* (H-) vergrößern. 

Es gibt noch eine andere Methode (siehe S. 89-90), die auf Grund der beob- 
achteten Abhängigkeit der Größe I,(d, 0) vom Winkel # die Änderung von x, 
mit der Frequenz für die verschiedenen Niveaus in der Photosphäre, d.h. für 
die verschiedenen lokalen Temperaturen, zu bestimmen gestattet. Auch diese 
Methode ergibt Kurven für x,, die im Intervall 4000-16000 Ä annähernd mit 
denin Abb. 15 unten dargestellten Kurven zusammenfallen. Also sind die nega- 
tiven Ionen des Wasserstoffs in dem angegebenen Intervall zweifellos die 
Hauptquelle der Absorption in der Sonnenatmosphäre. Außerdem zeigt die 
Übereinstimmung zwischen Theorie und Beobachtung, daß die Anwendung der 
Theorie des Strahlungsgleichgewichtes auf die Sonnenphotosphäre in genügen- 
dem Maße gerechtfertigtist. Die Divergenz zwischen Theorie und Beobachtung 
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jenseits A = 4000 Ä hängt — wie wir schon erwähnten - offenbar mit der Ver- 
dichtung der Absorptionslinie zusammen. Was jedoch den infraroten Bereich 
mit A > 16000 Ä anbetrifft, so sind die dortigen Verhältnisse bisher noch nicht 
geklärt, weil die Messungen der Energieverteilung in diesem Bereich zur Zeit 
noch mit großer Unsicherheit behaftet sind. 

Wenn man sich darauf stützt, daß die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes 
mit dem Absorptionskoefhizienten x, (H-) das Sonnenspektrum zufrieden- 
stellend erklärt, kann man annehmen, daß das gleiche für die Sterne gilt, deren 
Spektraltyp sich nicht stark von dem der Sonne (d G 3) unterscheidet. Jedoch 
stößt die Anwendung der Theorie bei den Sternen der späten Spektraltypen 
und auch bei den Sternen der frühen Spektraltypen (im Vergleich zur Sonne) 
auf verschiedene Schwierigkeiten. Im ersten Fall rühren diese Schwierigkeiten 
von den Molekülbanden her, die bei dem Spektraltyp K 5 in Erscheinung treten 
und bei den Typen M, R, N und S hohe Intensitäten erreichen. Eine Theorie, 
die den Einfluß dieser Banden auf die Temperaturverteilung berücksichtigt, 
liegt bisher noch nicht vor. 


5. Die Sterne der anderen Spektralklassen. 
Sterne mit ausgedehnten Photosphären 


Der oben erwähnte zweite Fall bildet den Übergang von den Sternen vom 
Sonnentypus zu den Sternen der frühen Spektralklassen F und A. Die Haupt- 
schwierigkeit besteht hier darin, daß in den Photosphären dieser Sterne sowohl 
die negativen Ionen des Wasserstoffs als auch der neutrale Wasser- 
stoff eine wesentliche Rolle spielen. Daher ist p, schon von der Tiefe abhängig. 
Andererseits ist in dem vorliegenden Fall die Darstellung von x, durch die, 
Formel (6.1) ebenfalls nicht gerechtfertigt. In Anbetracht all dieser Schwierig- 
keiten sind hier bisher keinerlei zuverlässige Berechnungen durchgeführt 
worden. | 

Abschließend betrachten wir die sehr heißen O- und B-Sterne der frühen 
Unterklassen. Hier beginnt — worauf wir schon in der Einführung zu dem vor- 
liegenden Paragraphen hingewiesen haben - die Streuung der Strahlung 
an freien Elektronen eine wichtige Rolle zu spielen. Die Rolle dieses Fak- 
tors wächst kontinuierlich mit steigender Temperatur, wie man aus den 
folgenden Überlegungen erkennen kann. Es mögen in 1 cm? n Wasserstofi- 
atome enthalten sein. Da diese bei den betrachteten Temperaturen größtenteils 
ionisiert sind, werden sie wegen ihrer großen prozentualen Häufigkeit zur 
Hauptquelle der freien Elektronen. Folglich erhalten wir, wenn n, die Anzahl 


der Protonen in 1 cm? ist: 
Nn,Nn, = xn. (6.39) 


Bei hinreichend hohen Temperaturen spielen sogar die durch die Ionisation 
des Heliums entstandenen Elektronen eine gewisse Rolle. 
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Entsprechend (6.39) und (5.69) finden wir im Falle. der Streuung an freien 
Elektronen: 


dl, = —I,n, s,dh= —J], unmg dh = — 


(6.40) 


wobei my die Masse des Wasserstoffatoms und eo die durch die Wasserstoff- 
atome bestimmte Materiedichte in 1 cm? ist. 

Nach (6.40) ist der auf die Masseneinheit bezogene Streukoeffizient an 
freien Elektronen gleich 


57 
| ‚41 
= (6.41) 


wobei s, durch den Ausdruck (5.70) gegeben ist. 
Ferner wird in den Atmosphären der betrachteten Sterne die wahre Absorp- 
tion in dem der Beobachtung zugänglichen Bereich des Spektrums durch den 
neutralen Wasserstoff bestimmt. Demzufolge können wir für x, die Aus- 
drücke (6.1) bis (6.3) benutzen. Mit diesen Ausdrücken und ebenfalls mit 
(6.41) können wir für «, — das Verhältnis des Absorptionskoeffizienten zum 

Streukoeffizienten — 
%, CP. FW, T) 


0 U — ie a 
x 8 8 


(6.42) 
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schreiben. 

Da auf Grund von (6.3) der zweite Faktor in (6.42) mit steigender Tempera- 
tur abnimmt, kann schon bei niedriger Temperatur «&, für eine gegebene Fre- 
quenz und ein gegebenes p, kleiner als Eins werden, d.h., die Rolle der Streuung 
an den Elektronen bei der Schwächung der Intensität wird sogar wichtiger 
als die wahre Absorption (wenn auch natürlich im KırcaHorrschen Gesetz 
nach wie vor x, auftritt). Außerdem folgt aus (6.42), daß bei Sternen mit der- 
selben effektiven Temperatur die Rolle der Streuung an freien Elektronen um 
so größer wird, je kleiner das mittlere p, in ihren Photosphären ist. Mit anderen 
Worten, die Rolle der Streuung an Elektronen ist in den Photosphären der 
Überriesen bedeutend größer als in den Photosphären der gewöhnlichen Sterne. 

Unmittelbare Berechnungen zeigen, daß die Streuung an freien Elektronen 
sogar in den Photosphären der Überriesen vom Typ A von Bedeutung werden 
kann. Dies wird auch durch Beobachtungen bestätigt. Sie zeigen, daß der 
Sprung an der Grenze der BALMER-Serie, genauer, die Größe D, die nach For- 
mel (6.28) die Größe des Sprunges an der Grenze der BALMER-Serie charakteri- 
siert, in den Spektren der Überriesen vom frühen Spektraltyp kleiner ist als 
in den Spektren der zu denselben Spektraltypen gehörigen gewöhnlichen 
Sterne. Dies ist vom Standpunkt der Streuung an freien Elektronen leicht zu 
erklären. In der Tat verringert jede zusätzliche Quelle der Absorption die Rolle 
des Wasserstoffs und verkleinert folglich D. 

Eine besonders große Rolle spielt die Streuung an freien Elektronen in den 
Photosphären der Sterne der Klasse O und solcher heißen Sterne wie z.B. der 
WouLr-RavEr-Sterne. Jedoch gibt es bedauerlicherweise zur Zeit keine ge- 
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nügend zuverlässige Theorie, die den Einfluß der Streuung an freien Elektronen 
auf die Temperaturverteilung in den Sternphotosphären der Klassen A, Bund O 
berücksichtigt. Für die WoLr-RAYEr-Sterne, die im Kapitel VI behandelt 
werden, wurden solche. Berechnungen zum erstenmal von V._A. AMBAR- 
ZUMJAN durchgeführt [9]. 

Bevor wir die Behandlung der Sterne der frühen Spektralklassen abschließen, 
erwähnen wir noch, daß bei den sehr heißen Sternen, und zwar bei den Sternen 
der frühen Untergruppen der Klassen B und O, die Absorption der Strahlung 
im ultravioletten Spektralbereich außer durch Wasserstoff durch das neutrale 
und ionisierte Helium bewirkt wird. 

Am Schluß des vorliegenden Paragraphen können wir feststellen, daß in den 
Fällen, in denen die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes am weitesten aus- 
gearbeitet ist (Sonne und die Sterne vom Typ A0O-B2), ihre Folgerungen be- 
züglich der. Energieverteilung im kontinuierlichen Spektrum und - bei der 
Sonne — auch in bezug auf das Gesetz der Randverdunkelung befriedigend mit 
den Beobachtungsergebnissen übereinstimmen. (Die Einführung der negativen 
Wasserstoffionen ändert das im Falle der grauen Materie erhaltene Gesetz für 
die Randverdunkelung nicht merklich.) Daher können wir annehmen, daß die 
Voraussetzungen, die wir der von uns entwickelten Theorie des Strahlungs- 
gleichgewichtes zugrunde gelegt haben, nicht sehr von der Wirklichkeit ab- 
weichen, wenn auch natürlich eine ganze Reihe von Fragen und Unstimmig- 
keiten noch weiterer Forschung bedürfen. Endlich bliebe noch übrig, den Ein- 
fluß der Absorptionslinien auf das Strahlungsgleichgewicht zu untersuchen, in 
deren Frequenzen ein Teil der. Photosphärenstrahlung zurückgeworfen wird. 
Dieses Problem ist außerordentlich kompliziert und ist bis auf den heutigen 
Tag noch nicht vollständig ausgearbeitet worden. Daher werden wir diese 
Frage hier nicht behandeln. 

Bisher haben wir die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes, angewandt auf 
Photosphären mit planparallelen Schichten, behandelt. Bei den Photosphären, 
deren lineare Dicke mit dem Radius des Sterns vergleichbar ist (oder sogar 
größer als dieser ist), ruft die Anwendung der Theorie des Strahlungsgleich- 
gewichtes große Schwierigkeiten hervor. Für den Fall der grauen Materie sind 
die allgemeinen physikalischen Prinzipien einer Theorie des Strahlungsgleich- 
gewichtes für ausgedehnte Photosphären von N. KosyYREw [10, S.34-40] aus- 
gearbeitet worden. In der ausströmenden (beobachtbaren) Strahlung der 
Sterne mit ausgedehnten Photosphären spielen verhältnismäßig kalte Schich- 
ten mit relativ kleiner optischer Dicke eine wesentliche Rolle (Ausdehnungs- 
effekt). Daher muß die Farbtemperatur der Sterne mit ausgedehnten Photo- 
sphären niedrig sein. 

In den wirklichen Sternatmosphären hängt der Absorptionskoeffizient jedoch 
von der Frequenz ab. Daher muß man die Wirkung der Absorption des Wasser- 
stoffs jenseits der Grenze der LYman-Serie berücksichtigen. Ferner ist bei den 
Wour-RAYET-Sternen die große Rolle der Streuung der Strahlung an Elek- 
tronen zu beachten. Außerdem findet man keine genügende Begründung dafür, 
daß man das KIRcHHoFFsche Gesetz (3.10) auf Photosphären mit großer Aus- 
dehnung anwenden darf. 
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Einige Probleme der Theorie der ausgedehnten Photosphären werden in 
Kapitel VI besprochen, das den Sternen gewidmet ist, in deren Spektren helle 
Linien auftreten. 


$ 7. Der Bau der Sternphotosphären 
'1. Der Bau der Photosphären der Sterne der Klasse AO-B2 9 


Wie wir in der Einleitung zu diesem Kapitel ausgeführt haben, besteht die 
Hauptaufgabe einer Theorie der Sternphotosphären darin, ein Gesetz für die 
Änderung der verschiedenen physikalischen Parameter in der Stern- (Sonnen-) 
photosphäre mit der Tiefe aufzustellen. In den $$ 4 und 6 haben wir uns mit der 
Frage der Temperaturverteilung beschäftigt. Zugleich ist aber für zahlreiche 
astrophysikalische Probleme nicht nur die Kenntnis der Temperatur, sondern 
auch des Druckes, der Dichte usw. in jedem Punkte der Photosphäre erforder- 
lich. Dies ist für die Aufstellung einer quantitativen Theorie der Absorptions- 
linien in den Sternspektren besonders wichtig. Als unabhängige Veränderliche 
können wir jetzt die lineare Tiefe in der Sternphotosphäre wählen, die wir von 
einem beliebigen Niveau aus, z.B. von dem Niveau, bei dem die Temperatur 7 
gleich der effektiven Temperatur T', ist, nach oben und nach unten zählen. 

Ebenso wie bei der Theorie des Strahlungsgleichgewichtes gibt es hier gegen- 
wärtig keine allgemeine, universelle Methode. In jedem einzelnen Fall muß man 
‚die vorgelegte Aufgabe gesondert lösen. 

Als einfachstes Beispiel behandeln wir die Photosphäre der Sterne der 
Klassen A0O-B2. 

In den Photosphären dieser Sterne wird sowohl die Absorption als auch der 
gesamte Gasdruck praktisch durch nur ein Element, den Wasserstoff, be- 
stimmt. Eine entsprechende Theorie wurde zum erstenmal von E. R. MusTeu 
und danach von W. S. BERDITSCHEWSKAJA) entwickelt. 

Die grundlegende Voraussetzung, von der wir ausgehen, besteht darin, daß 
auf jedem Niveau der von uns untersuchten statischen Photosphären nicht nur 
Strahlungsgleichgewicht, sondern auch mechanisches (hydrostatisches) Gleich- 
gewicht herrscht. (Wir merken an, daß diese Voraussetzung nur im Mittel 
richtig ist, da in den Sternphotosphären lokale Bewegungen der Materie ver- 
schiedenen Ursprungs existieren. Hierfür sprechen nicht nur die Untersuchun- 
gen an der Sonne [z.B. die Granulation], sondern auch an den Sternen.) 

Das mechanische Gleichgewicht der Sternphotosphäre herrscht zwischen den 
folgenden, gleichzeitig wirkenden und entgegengesetzt gerichteten Kräften: 


1. Gravitation (zum Sternzentrum hin), 
2. Gas- und Strahlüngsdruck (vom Sternzentrum weg). 


Um die Gleichgewichtsbedingung abzuleiten, betrachten wir einen Zylinder 
mit einer Grundfläche von 1 cm? und der Höhe dh,die bedeutend kleiner ist als 


t), W.S. BERDITSCHEWSKAJA, Der Bau der Sternphotosphären vom Typ A0, Astrono- 
misches Journal, 22, 359, 1945 (B.C. Bepnuuesckan, CrpoeHne porochep 3Besn TUIA 
A0. Acrponomnueckmäü »kypHauı 22,359, 1945). 
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die Lineardimensionen der Grundfläche. Die Achse des Zylinders falle mit der 
Normalen zu den als eben angenommenen Schichten der Photosphäre zu- 
sammen. Das Gewicht eines derartigen Zylinders ist gleich godh, wobei g die 
Schwerebeschleunigung in dem gegebenen Punkt und o die (aus sämtlichen 
Atomen bestimmte) Gesamtdichte der Materie auf dem gegebenen Niveau ist. 
Es sei ferner p der gesamte Gasdruck auf dem gegebenen Niveau und p’ der 
Strahlungsdruck auf demselben Niveau. Dann können wir der Gleichgewichts- 
bedingung für unseren Zylinder folgende Gestalt geben: 


dp + dp = godh, (7.1) 


weil beim Eindringen ins Sterninnere um das Stück dh die Zunahme des Gas- 
und Strahlungsdruckes um die Größe d (p + p’) durch eine entsprechende Ver- 
größerung des Gewichtes der darüberliegenden Materiesäule (mit der Grund- 
fläche von 1 cm?) um die Größe godh kompensiert wird. Hierbei erinnern wir 
daran, daß bei uns h zum Sternzentrum hin anwächst. 

Wir führen einen Ausdruck für dp’ ein. Die klassische elektromagnetische 
Theorie lehrt, daß bei der Absorption der sich in einer gegebenen Richtung aus- 
breitenden Strahlungsenergie E durch ein Materieteilchen diesem in dieser 


Richtung der Impuls 2 mitgeteilt wird, wobei c die Lichtgeschwindigkeit ist. 


Dies wurde zum erstenmal von dem bedeutenden russischen Physiker P.N. 
LEBEDEW im Jahre 1901 experimentell nachgewiesen. 
Wenn insbesondere ein Atom aus einem Strahlenbündel ein Quant hv ab- 


sorbiert, so erhält es dadurch in Richtung des Bündels den Impuls = 


Auf Grund dieser Feststellungen berechnen wir den Strahlungsimpuls, der 
dem betrachteten Zylinder mit der Grundfläche von 1 cm? und der Höhe dh 
in Richtung der Normalen zu der Ebene der Schichten mitgeteilt wird, weil die 
Wirkung der Schwerkraft ebenfalls mit der Normalen (in Richtung zum Stern- 
zentrum) zusammenfällt. Insbesondere existieren in dem von uns betrachteten 
Fall nicht irgendwelche „seitlichen Spannungen“, die vom Strahlungsdruck 
herrühren; denn wir haben schon erwähnt, daß die Strahlungsintensität in 
jedem Punkte der Sternphotosphäre nur vom Winkel 9 und nicht vom Azimut 
abhängt. | | 

Die Energiemenge, die von unserem Zylinder aus dem Bündel /,(®)dw in der 
Zeit dt und im Frequenzintervall von v bis v + dv absorbiert wird, ist nach der 
grundlegenden Definition des zweiten Paragraphen gleich 


I,(d) cost dwdvdi- x,odhsec®, (7.2) 


wobei cos d# mit Rücksicht auf die Projektion der Grundfläche mit dem Flächen- 
inhalt Eins [Formel (2.3)] und sec # wegen des schrägen Durchtritts des Bün- 
dels durch den betrachteten Zylinder [Formel (2.27)] auftreten. Der Impuls, der 
auf den Zylinder in die Richtung übertragen wird, die mit der Normalen den 
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Winkel # bildet, ist (die Seitenwände des Zylinders bleiben wegen der Klein- 
heit von dh unberücksichtigt): 


NER, pavandt. (7.3) 


Der resultierende Impuls in Richtung der Normalen ist gleich dem mit 
cos ® multiplizierten Ausdruck (7.3). 

Außerdem hat man die Strahlung aus allen Richtungen zu berücksichtigen, 
d.h. die Integration über dw auszuführen. Dies ergibt: 


[1 eosd do )cos® do 
— %,0dvdhdi = 


aan »‚odvdhdt. (7.4) 


Um die Kraft zu erhalten, die auf unseren Zylinder wirkt, müssen wir (7.4) 
durch dt dividieren. Außerdem ist das Resultat über das gesamte Spektrum zu 
integrieren. Da der am Zylinder angreifende Strahlungsdruck gleich der Diffe- 
renz des Druckes p’ an seiner unteren und oberen Grundfläche ist, erhalten wir 


T f H,x,dv 
dp = = = 0dh. (7.5) 
Der Ausdruck (7 .5) besitzt sehr allgemeinen Charakter. Um die negative Ab- 
sorption (d.h. die erzwungene Emission) zu berücksichtigen, muß man auf den 
Absorptionskoeffizienten Formel (5.61) anwenden, d.h., der Koeffizient für die 


hy 
erzwungene Absorption (die dem Koeffizienten B, entspricht) ist mit (1 — Sr) 
zu multiplizieren. Hiervon kann man sich durch folgende Überlegungen über- 
zeugen: 
Auf die Atome treffe die innerhalb des unendlich kleinen Raumwinkels do 
verlaufende Strahlung der Intensität Z,(9). Dann wirkt das betrachtete Strah- 
lenbündel folgendermaßen auf die Atome ein: Bei der Absorption der Strah- 


lungsenergie erhalten die Atome den Impuls ” in Richtung des einfallenden 


Strahls. Nach jedem Absorptionsprozeß erfolgt (nach einer gewissen Zeit) die 
spontane Emission des absorbierten Quants, wodurch das Atom einen Rück- 


stoßimpuls — in der dem ausgestoßenen Quant entgegengesetzten Richtung er- 


hält. Da aber die Reemission im allgemeinen in jeder beliebigen Richtung er- 
folgen kann, vernichten sich gegenseitig im Mittel alle diese Rückstoßimpulse, 
und das Atom erleidet nur einen Strahlungsdruck in Richtung des einfallenden 
Bündels. 

Dagegen wirkt der Prozeß der erzwungenen Emission so, daß ein sich inner- 
halb des Strahls bewegendes Quant h» auf ein Atom trifft und dieses zur Emis- 
sion eines gleichen Quants hv in derselben Richtung anregt. Dadurch 
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emittiert das Atom ein Quant in Richtung des Strahlenbündels und erhält 
immer einen Rückstoßimpuls in der entgegengesetzten Richtung. Es ist 
klar, daß dieser Prozeß den Strahlungsdruck des Strahlenbündels auf die 
Atome verringert. 

Quantitativ wird die Rolle der erzwungenen Emission durch das Verhältnis 
der Anzahl der erzwungenen Emissionsprozesse zur Anzahl der gewöhnlichen 
(erzwungenen )Absorptionsprozesse bestimmt, wobei das angegebene Verhält- 
nis nicht vom Winkel # abhängig wird, weil in beiden Fällen die Anzahl der 
Übergänge der Strahlungsdichte proportional ist. Aus diesem Grunde ist der 
resultierende Impuls, der der Materie durch den Strahlungsdruck mitgeteilt 
wird, proportional dem Strahlungsstrom r.H,. 

Wir wollen das oben angegebene Verhältnis berechnen. Gemäß (5.47) und 
(5.50) [wobei an Stelle von o, der Ausdruck (5.42) einzusetzen ist] wird dieses 


Verhältnis gleich 
c? dw 
Hd A) EN, 
d d 


hvr ’ "co 
Wenn wir die Ausdrücke (5.54), (5.52), (5.11), (5.12), (5.55), (5.49), (5.6) und 
h 


.v 


(7.6) 


(5.8) benutzen, finden wir, daß das hingeschriebene.Verhältnis gleich e %T ist, 


d.h., die Verminderung von dp’ auf Grund der Berücksichtigung der erzwun- 
hv 


genen Emission wird durch den Faktor 1 — e #7 bestimmt. Dies war zu zeigen. 

Die Anwendung des Ausdruckes (5.7) für die Abschätzung von dp’ im Falle 
der Photosphären der Sterne früher Klassen ist mit großem Aufwand verbun- 
den, weil hierbei der Strahlungsstrom x H, für die verschiedenen Tiefen aus- 
gerechnet werden muß. Wie wir jedoch sehen werden, ist die Rolle des Strah- 
lungsdruckes in dem betrachteten Fall sehr klein. Daher begehen wir keinen 
großen Fehler, wenn wir dp’ für den Fall der grauen Materie berechnen und 
das gefundene Resultat auf die Photosphäre mit einem frequenzabhängigen 
Absorptionskoeffizienten anwenden. 

Für x, = x nimmt der Ausdruck (5.7) die Gestalt 


x | H,dv - „ri 
et set derer (7.7) 
C C C 


an; andererseits erhalten wir durch Differentiation von (4.23) 
| 4 dT* 


dt = — ; 7.8 
3 gi (7.8) 
Führen wir (7.8) in (7.7) ein, so finden wir 
i 140 ‚na l 
ed Et 7 
dp 37 dT 5 adT (7.9) 


6*+ 
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40 . 
wobei a = — die Konstante der Dichte der Gesamtstrahlung ist. Sie beträgt 


7,569 - 10-23 erg - cm? - grad “*. 
Die Integration von (7.9) liefert 


1 
pP = za“, (7.10) 


weil bei 7 = 0 auch p’ = 0 und folglich die Integrationskonstante gleich Null 
ist. Somit ist im Fall der grauen Materie der Strahlungsdruck in der betrach- 
teten Näherung genauso groß wie im Fall des strengen thermodynamischen 
'Gleichgewichtes. 

Kehren wir wieder zur Gleichung (7.1) zurück. Weil in unserem Fall die Ab- 
sorption der Strahlung durch den Wasserstoff bestimmt wird, dürfen. wir sämt- 
liche Ergebnisse benutzen, die wir in dem vorangehenden Paragraphen ge- 
wonnen haben. Insbesondere können wir wieder die durch den Ausdruck (6.5) 
definierte Veränderliche £ einführen. Dann läßt sich die Gleichung (7.1) wie 
folgt umschreiben: 


dp 2 ee (7.11) 
at "arT)ar An | 


Für die Temperaturverteilung in den betrachteten Sternphotosphären können 
wir mit hinreichender Genauigkeit die Gleichung (6.22), d.h. die Gleichung der 
ersten Näherung, verwenden. Für die Oberflächentemperatur ist der Wert 7, 
zu nehmen, den man durch die dort dargelegte Methode erhält. (Erfüllung von 


nH = oT, an der Grenze der Photosphäre für den gegebenen Strom.) 
Unter Benutzung von (6.22) und (6.5) erhalten wir an Stelle von (7.11) 


dp  dp\ 307% _ | 


wobeie— —- und On = Mu Nm Ist; nm ist die Anzahl der Wasserstoff- 
H 


atome in 1 cm?. op geht auch in (6.5) ein. Nach Tabelle 1 können wir annehmen, 
daß «x = 1,8 ist. 

Unsere nächste Aufgabe ist es, die Gleichung (7.12) in eine Differential- 
gleichung für die Größen p, und T umzuformen, wobei wir p, als unabhängige 
Veränderliche nehmen. Folglich müssen wir die in (7.12) eingehenden Größen 
durch 7 und p, ausdrücken. 

Wir drücken den Gasdruck p durch T und p, aus. Hierbei beachten wir, daß 
infolge der sehr großen prozentualen Häufigkeit des Wasserstoffs dieser prak- 
tisch den gesamten Gasdruck bestimmt. Es seien in 1 cm? nn Wasserstoff- 
atome (neutrale und ionisierte) enthalten. Dann ist der von den Wasserstoff- 
atomen herrührende Partialdruck: 


Um den gesamten Gasdruck zu erhalten, müssen wir zu ?u noch den Partial- 
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druck der Elektronen p, hinzufügen: 
Pr =NnkT, (7.14) 


wobei n, die Anzahl der freien Elektronen in 1 cm? ist. | 

Ferner ist für die unsinteressierenden Temperaturen und Elektronendrücke 
(in den Photosphären der Sterne A0O-B 2) - wie man nach der Formel von 
SAHA mit dem aus den Beobachtungen bekannten p, berechnen kann - der 
Wasserstoff die Hauptquelle für die freien Elektronen. Der Anteil der Elek- 
tronen, die durch die Ionisation der Metalle entstehen, ist hier wegen der ge- 
ringen prozentualen Häufigkeit der Metalle sehr klein. Daher können wir 
schreiben 
N, = Xp; (7.15) 


€ 


wobei x der Ionisationsgrad des Wasserstoffs ist. 
Aus (7.13), (7.14) und (7.15) finden wir 


| P=-Mmtp = ml+R)kT (7.16) 
und auch 
ER u (7.17) 
De Mi 


Außerdem können wir auf Grund von (5.16) und (5.17) für den Wasserstoff 


I zPe = (7.18) 


schreiben, wobei 
5 


3 
u, 2(2um)?(kT? -& 


ee — RT, j 
0 un 73 e (7 19) 


Da das erste Anregungspotential des Wasserstoffes sehr groß ist (10,16 eV), 
reduziert sich selbst bei den von uns betrachteten Temperaturen die nach der 
Formel (5.13) zu berechnende Zustandssumme , auf das erste Glied. Für den 
neutralen Wasserstoff wird %, = 99,1 = 2, und für den ionisierten Wasserstoff 
(das Proton) ist u, = 1. 

Folglich können wir. (7.19) in 


IB: | 
K, = CT? e #7 (7.20) 
umschreiben, wobei 
3 5 
(2rtm,)? k? 
= DE a (7.21) 


ist. Ferner folgt aus den Gleichungen (7.17) und (7.18) 


2 
- 2 
v—= Pet 2Kp (7.22) 
Ko’ 
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Durch Differentiation von (7.22) nach T erhalten wir unter Beachtung von 


(7.20): 
dp _ 1 a _ m(5, % 
—- =. — 2 — se in u 2 
ar erg Tatır 
Ferner bekommen wir, da auf Grund von (7.18) 
Ko 
a BR Bu BEEEEE (7.24 
Pe Tr K, ) 
nach (6.2) 
Dip. Ti me (7.25) 
> (De ne K,) 
Benutzen wir jetzt (7.23), (7.9) und (7.25), so erhalten wir aus (7.12): 
en | (Pe + Ko)P, 
dp, InmE em. Pe a Di 
«9 ——— T?Z(T)(p, + K ee ee Er u 
ar (Dip. + Ko) re) Det 
(7.26) 


Wir bestimmen die Anfangsbedingungen für die Integration dieser Gleichung. 
Für die Grenze der Photosphäre, wo T = T, ist, ist der Druck 9, =0 und 
dT 


12 

Die rechte Seite der Gleichung (7.26) ist eine bekannte Funktion der Ver- 
änderlichen p, und T. Die Größe Z (T) gewinnt man aus der Formel (6.23). 

Bei der Integration von (7.26) wendet man numerische Methoden an. Als Er- 
gebnis finden wir für vorgegebene Werte von T, und g die Abhängigkeit der 
Größe T von p.- 

Den Verlauf der übrigen Größen innerhalb der Photosphäre können wir aus 
folgenden Überlegungen ermitteln: Mit Hilfe von (7.24) und (7.20) finden wir 
für jeden Punkt der Photosphäre den Ionisationsgrad x. Dieser ergibt seiner- 
seits nach Formel (7.17) den Druck p in jedem Punkt der Photosphäre. Den 
Strahlungsdruck p’ kann man nach (7.10) berechnen. 

Zur Bestimmung der Dichte o multiplizieren wir die rechte Seite der Glei- 
chung (7.16) mit «mp und dividieren sie gleichzeitig durch diese Größe. Dann 
erhalten wir mit Rücksicht darauf, daß 0 = &%n Mn und, nach der kinetischen 


Gastheorie, - — = ist, die Zustandsgleichung 
| A 


R 


er er 
KUH 
Fre) 


aus der folgt, daß sich mit der Ionisation des Wasserstoffs auch das Molekular- 
gewicht verringert. Dies führt zur Vergrößerung des gesamten Gasdruckes. 


(7.27) 
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Wenn wir », T und x kennen, können wir nach Formel (7.27) für jeden Punkt 
der Photosphäre auch o berechnen. Jetzt stellen wir für sämtliche gefundenen 
Größen eine Beziehung mit der linearen Tiefe in der Photosphäre her. Zu die- 
sem Zweck eliminieren wir aus den Gleichungen (6.5) und (6.22) das Differen- 
tial d£ und führen an Stelle der Funktion ® (Po T) den Ausdruck aus (6.2) ein. 
Dann erhalten wir 


AnmpaZ(T) p3 AT | 


- (7.28) 
30T,C,22,0 dp, 


dh = 


Der auf der rechten Seite der Gleichung (7.28) vor dp, stehende Ausdruck ist 
eine bekannte Funktion des Druckes p,, weil wir schon sämtliche in diesen. 


Ausdruck eingehende Größen bestimmt haben [die- Ableitung ze gewinnt 
man bei der Lösung der Gleichung (7.26)]. 22 

Den Zusammenhang zwischen h und p, und folglich auch zwischen den übri- 
gen Parametern können wir durch numerische Integration der Gleichung (7.26) 
herleiten. Als Anfangspunkt der Zählung von h können wir das Niveau an- 
nehmen, auf dem die Temperatur T gleich der effektiven Temperatur ist. Von 
diesem Niveau aus wird die Größe h ins Sterninnere positiv und nach außen 
negativ gezählt. 


2: Besprechung der Ergebnisse der Theorie 


In Tabelle 4 geben wir die Ergebnisse der entsprechenden Berechnungen an, 
die von W. BERDITSCHEWSKAJA für 7, = 10500° und g = 0,55 - 10? cm/sec? 
durchgeführt worden sind. In der letzten Spalte der Tabelle 4 sind für die zu- 
gehörigen Niveaus die optischen Dicken angegeben, die nach Formel (6.7) für 
A = 4700 Ä berechnet worden sind. 

Nach Tabelle 4 können wir uns eine Vorstellung von den Bedingungen machen, 
die in den Photosphären der Sterne der Klasse A 0 herrschen. Wir sehen, daß 
die Drücke p in diesen Photosphären sehr klein sind — von der Größenordnung 
einiger hundert oder tausend bar, während der Gasdruck in unserer Erdatmo- 
sphäre auf Meeresniveau von der Größenordnung einer Million bar ist (1 nor- 
male [= physikalische] Atmosphäre = 1013246 bar). Das gleiche, nur noch 
in größerem Maße, trifft für die Dichten in den Photosphären der gewöhnlichen 
Sterne vom Typ A 0 zu. Sie sind von der Größenordnung 10? bis. 10-1! g/cm?, 
während. die Dichte der Luft bei 0° und dem Druck von 76 cm Quecksilber- 
säule gleich 0,0013 g/cm? beträgt. Derart kleine Dichten und Drücke sind nicht 
nur für den betrachteten Sterntyp, sondern überhaupt für die Photosphären 
der meisten Sterne charakteristisch. In vielen Fällen (in den Photosphären der 
Riesen und Überriesen) ist die Dichte noch um einige Größenordnungen ge- 
ringer als die angegebenen Zahlen. Andererseits existieren natürlich auch dich- 
tere Photosphären, zu denen z.B. die Photosphären der weißen Zwerge ge- 
hören. Für gewöhnlich sind jedoch die Photosphären der überwiegenden Mehr- 
zahl der Sterne stark verdünnte Gasgebilde. 
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Ein Blick auf die dritte Spalte der Tabelle zeigt, daß beim Eindringen in die 
Tiefe der Photosphäre der Ionisationsgrad & zunächst abnimmt und dann 
wieder zu wachsen beginnt. Dies erklärt sich leicht auf folgende Weise: ‚Wie 
man aus der zweiten Spalte der Tabelle 4 ersieht, geht der Temperaturanstieg in 
den äußersten Schichten der Photosphäre verhältnismäßig langsam vor sich. 


Tabelle 4 
(6) ’ g T, 
np, [bar] T x p [bar] » [bar] o 3 : k[km] 4700 Ä 
0 8430 | 1,000 | 0 | 12,86 1) 0 
5 8432 0,783 11,40 12,88 -| 1,67.10-12 |. —- 4811 | -. 
15 8448 0,556 . 42,00 12,97 7,03-10-1| — 3210 | — 
25 8477 0,447 81,00 13,14 1,45 - 10-10 | — 2516 0,005. 
50 8594 0,350 193,0 13,90 3,66 : 10-10 | — 1662 0,02 
100 | 8890 0,349 386,0 15,91 7,07.10-1° | — 991 0,07 _ 
.150 9185 0,406 519,0 18,13 8,83.10-10 | — 686 0,13 
200 9467 0,480 | 616,0 20,46 9,67. 10-10 | — 491 0,20 
300 10024 0,640 768,0 25,72 1,03 . 10”? — 3210 0,34 
400 10 607 0,784 912,0 32,25 1,06 - 10° + 47 0,54 
600 11746 0,929 1248,0 48,50 1,21. 10”? + 611 1,12 


780 12555 0,966 1587,3 63,29 1,41-10-° | + 1102 | 1,79 
1020 13360 0,982 2059,1 81,15 1,71-10°° | + 1667 | 2,78 


Daher wird in diesen Schichten die Änderung von x durch die Änderung (das 
Anwachsen) von 9, hervorgerufen, und folglich muß nach (7.24) x abnehmen. 
Bei einem weiteren Vordringen in die Tiefe der Photosphäre wird jedoch der 
Einfluß der ansteigenden Temperatur immer größer, die Größe K, beginnt 
schneller zu wachsen als p,, und der Ionisationsgrad nimmt wieder zu. 

Der Vergleich der vierten und der fünften Spalte der Tabelle 4 zeigt, daß p’ 
nur in den äußersten Schichten der Photosphären größer als der Gasdruck ist, 
in den tieferen Schichten aber vernachlässigbar klein. Aber selbst in den äußer- 
sten Schichten der Photosphäre erweist sich sein Einfluß auf den Verlauf der 
verschiedenen physikalischen Parameter als gänzlich unbedeutend. In der Tat, 
aus der Gleichung (7.1) folgt, daß das Gleichgewicht in der Photosphäre nicht 
durch die Drücke p und p’ selbst, sondern durch ihre Gradienten bestimmt wird. 
Aus der Tabelle 4 folgt aber, daß in den äußersten Schichten der Photosphäre 
grad p > grad p’ ist. Analoge Ergebnisse erhält man für die Photosphären der 
meisten Sterne. Folglich können wir in allen diesen Fällen den Strahlungsdruck 
vernachlässigen. Er kann nur in den ausgedehnten Photosphären eine wesent- 
liche Rolle spielen. Endlich kann in einigen Fällen (bei den sehr heißen Sternen) 
der selektive Strahlungsdruck, d.h. der Strahlungsdruck in den Spektral- 
linien, Bedeutung erlangen. 
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Betrachten wir die siebente Spalte der Tabelle 4. Wir wenden uns den Schich- 
ten zu, die in der Hauptsache das kontinuierliche Spektrum der Sterne er- 
zeugen. Dies sind die Bereiche, deren optische Dicken — grob gesprochen - 
zwischen 0,1 und 1,5 liegen. Aus den Bereichen mit r, > 1,5 tritt die Strah- 
lung schon merklich geschwächt aus (Wirkung des Faktors e”2 ' °e°?). Was 
die Bereiche mit einem kleinen Tr, anbetrifit, so ist ihr Beitrag zu der austreten- 
den Strahlung gemäß (3.31) Ar, proportional und folglich — wegen der Klein- 
heit von Ar, - gering. 

Aus Tabelle 4 folgt, daß die lineare Dicke der betrachteten Schichten von der 
Größenordnung einiger tausend Kilometer ist. Dagegen ist der Radius eines 
Sternes vom Typ A 0 mit g = 0,55 : 10° cm/sec? gleich 1 bis 2 Millionen Kilo- 
meter. Folglich können wir uns an diesem Beispiel davon überzeugen, daß bei 
den Sternen die Dicke ihrer Photosphäre im Vergleich zu ihrem Radius tat- 
sächlich klein ist. 

Wir müssen uns stets vor Augen halten, daß das hier betrachtete Modell einer 
Photosphäre vom Typ A 0 ein rein theoretisches Modell ist, das unter der Vor- 
aussetzung abgeleitet wurde, daß als einzige Quelle für die Absorption nur 
der neutrale Wasserstoff wirksam ist. Bei Werten von g, die größer sind als der 
für die Berechnungen benutzte (5,5 - 10° cm/sec?), wird der mittlere Wert von 
p, größer, ‚wobei die negativen Wasserstoffionen eine gewisse Rolle zu spielen 
beginnen. Es liegen Gründel) für die Annahme vor, daß in den Photosphären 
der Sterne vom Typ A 0 die mittleren Elektronendrücke p, von der Größen- 
ordnung tausend oder sogar einiger tausend. bar sind, wenn auch für die end- 
gültige Lösung des Problems noch weitere Untersuchungen erforderlich sind. 


3. Anwendung des Gesetzes der Randverdunkelung 


i R| 

Wir haben die Theorie des Aufbaus der Sternatmosphären behandelt, in- 
dem wir von der grundlegenden Gleichgewichtsbedingung (7.1), der schon 
früher gefundenen Temperaturverteilung und anderen zusätzlichen Beziehun- 
‚gen ausgegangen sind.-Bei der Sonne können wir über das unmittelbar aus den 
Beobachtungen abgeleitete Gesetz der Randverdunkelung gewisse Angaben 
über den Bau ihrer Atmosphäre erhalten. Wir können nämlich den Ausdruck 
(3.38) als Integralgleichung auffassen, die das Gesetz der Änderung von B, 
mit r, bestimmt, wenn für die gegebene Frequenz das Gesetz der Änderung von 
T,(0, 0) mit dem Winkel ® bekannt ist. Wenn wir dieses Gesetz durch Beobach- 
tung ermitteln, können wir damit auch das Gesetz der Änderung von B, mit 
t, bestimmen. Dies ist außerordentlich wichtig für die Theorie der Absorp- 
tionslinien.: | 

(Das gleiche findet man — mit einer geringeren Genauigkeit — auch bei ge- 
"wissen Bedeckungsveränderlichen.) 


» Ww. Pi: Spectrophotometry of early A-type stars. Astrophysical Journal 
114, 73, 1951. 
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In der Praxis geht man gewöhnlich folgendermaßen vor. Wir schreiben die 
Gleichung (3.38) in folgender Form auf: 


oo 


en 20) — [ a) -T78eC 9 we 
oO; (®) ee = 7,0,09° A secd dr,. (7.29) 
0 
Die Beobachtungen zeigen, daß man der Funktion 9, (9) mit hinreichender Ge- 
nauigkeit die Gestalt 


0,0 = A, + C,cos® + D, cos?® (7.30) 
geben kann. | 

Führt man dies in (7.29) ein, so kann man sich leicht überzeugen, daß die 
Lösung von (7.29) | 

B:(7 Een 1 Ä 
ER =4,+0r%+ z Di (7.31) 
ist. 

Auf diese Weise können wir nach (7.31) den Zusammenhang zwischen B, 
und r, angeben, wenn wir die Koeffizienten A,, C, und D, aus Beobachtungen 
ermitteln. Außerdem sind wir nach (7.31) in der Lage, für jedes Niveau in der 
Sonnenphotosphäre (d.h. für jeden Wert von 7’) den Verlauf von r, mit A 
und damit den Verlauf von x, mit A usw. zu untersuchen. Diese Methode für 
das Studium der Sonnenphotosphäre könnte man als „optische“ Methode be- 
zeichnen. Die Bedeutung dieser Methode erkannte als erster P. PARcHO- 
MENKO im Jahre 1934. Von ihm wurde diese Methode, die in den späteren 
Jahren eine überaus breite Anwendung fand, auch zum erstenmal benutzt. 
‘Die Koeffizienten A,, C, und D, wurden aus.dem neuesten Beobachtungs- 
material von CANAVAGGIA, BARBIER und anderen erhalten. 

Es sei hervorgehoben, daß die Genauigkeit in der Bestimmung der Abhän- 
gigkeit der Größe B, von r, nach der dargestellten Methode sehr stark von der 
Genauigkeit der Approximation der Funktion @,(d) am Rande der Sonnen- 
scheibe abhängt. 


$ 8. Die Anwendung der Gesetze des thermodynamischen Gleichgewichts auf die 
Sternphotosphären 


1. Vorläufige Bemerkungen über die Abweichungen vom thermodynamischen 
Gleichgewicht in den Sternphotosphären 


In den vorangehenden Paragraphen haben wir wiederholt von Gesetzen 
Gebrauch gemacht, die genau genommen nur im Falle des thermodynamischen 
Gleichgewichtes richtig sind. Wir zählen die. obenerwähnten Gesetze auf: 


1. Die Maxwerusche Geschwindigkeitsverteilung der Atome und der Elek- 
tronen [für Elektronen siehe Formel (5.52)]. 
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2. Die BoLTzmAannsche Formel (5.9), die die Verteilung der Atome auf die 
einzelnen Quantenzustände angibt. 


3. Die SaHasche Ionisationsformel (5.11). 


4. Das KIRCHHOFF-Prancksche Gesetz (3.10). Die Anwendung dieser Ge- 
setze auf die Sternphotosphären ist nicht ohne weiteres gerechtfertigt. Daher 
verlangt dieses Problem eine besondere Behandlung. 


Bevor wir jedoch darangehen, die aufgezählten Gesetze im einzelnen zu be- 
handeln, müssen wir darauf eingehen, warum diese Gesetze überhaupt in den 
Sternphotosphären verletzt werden können. Mit anderen Worten, wir müssen 
uns darüber klarwerden, wodurch sich die in den Sternphotosphären herr- 
schenden Bedingungen von denen unterscheiden, die für das thermodynamische 
Gleichgewicht gelten. 

Die erste Abweichung von den Bedingungen, durch die das strenge thermo- 
dynamische Gleichgewicht gekennzeichnet ist, beruht auf der Existenz eines 
Temperaturgradienten in den Sternphotosphären. Die Änderung der Tempera- 
tur in der Photosphäre führt dazu, daß die Strahlungsintensität von der Rich- 
tung abhängt [siehe beispielsweise die Formeln (3.36) und (3.37)]. Dies kann 
man folgendermaßen erklären: Es sei ],(®, r,) die Intensität der in der vor- 
gegebenen Richtung verlaufenden Strahlung von der Frequenz v. Dann können 
wir diese Intensität zahlenmäßig der. PLanckschen Intensität B gleichsetzen 
und daraus die Temperatur 7’ bestimmen, die natürlich eine Funktion der 
Tiefe, der Frequenz und — was für uns im Augenblick besonders wichtig ist — 
der Richtung sein wird; wir bezeichnen sie mit 7(, v): 


2 hy? 1 
ec? hv 


L(,r,) = (8.1) 


Umgekehrt ergibt die Einführung der Temperatur 7 (9, v) in die PLAncK sche 
Funktion quantitativ die Intensität der in der gegebenen Richtung 9 verlaufen- 
den v-Strahlung. Die auf diese Weise eingeführte Temperatur 7 (9, v) kann man 
Strahlungstemperatur (oder Helligkeitstemperatur) nennen. Im folgenden wer- 
den wir sie mit 7'„ bezeichnen. . 

Im Gegensatz zu den Sternphotosphären ist die Strahlung unter den Be- 
dingungen des thermischen Gleichgewichtes streng isotrop. Mit anderen Wor- 
ten, die Größe T (d, v) ist nach allen Richtungen konstant. | 

Der betrachtete Effekt, den wir als geometrischen Effekt bezeichnen 


können, ist am größten an der Grenze der Photosphäre, wo für ”ı» <a die 
Intensität I,(d, 0) = 0 ist; daher ist hier T(v, 9) = 0. 2 

Für die äußersten Teile der Photosphäre (die wir bedingt Umkehrschicht 
nennen) und auch für die noch weiter außen gelegenen Schichten kann man die 
Abweichungen von der Gleichgewichtsstrahlung, die durch den geometrischen 
Effekt bedingt sind, durch die Einführung des Verdünnungsfaktors W 
berücksichtigen. Wir nehmen an, daß die Intensität der aus dem Stern aus- 
tretenden kontinuierlichen Strahlung nicht von der Richtung abhängt und 
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durch die PLancksche Formel mit der Temperatur 7 beschrieben wird. Dann 
ist (Abb.19) die Strahlungsdichte in einem beliebigen Punkt, der sich in der 
Entfernung r vom Sternmittelpunkt befindet, auf Grund von (5.37) gleich 


169) 


1 | Art i 


Art 


wobei w der Raumwinkel ist, unter dem der gegebene Stern vom Punkt A 
aus erscheint. Aus Abb.19 folgt, daß das Verhältnis dieses Raumwinkels zum 
Raumwinkel 4, das wir auch als Verdünnungsfaktor der Strahlung 
bezeichnen wollen, gleich 

g 


; 2 |sinddH : u 52 
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ist. 


Führen wir in (8.2) den Ausdruck für B,(T,) ein, so erhalten wir 


Schw? l 
(ur zu 
ekT* — 1 


9%, — (8.4) 


Wenn wir (8.4) mit (5.53) vergleichen, sehen wir, daß im vorliegenden Fall 
die Strahlungsdichte im gegebenen Punkt A gleich der mit dem Verdünnungs- 
faktor W multiplizierten Dichte der Gleichgewichtsstrahlung bei der Tempera- 
tur T.,, ist. Aus (8.3) folgt insbesondere, 
daß in den äußeren Schichten der Pho- 


1 
tosphäre, wo R = r, die Größe W = 5 


ist; dies ist klar, da hier nur von unten 
eine Strahlung einfällt. 

Somit ist der Faktor W ein Maß für 
die Abweichung der Strahlungs- 
diehte von der Strahlungsdichte 

Abb. 19 im Gleichgewicht. Im strengen 

thermodynamischen Gleichgewicht bei 

der Temperatur 7’, kommt im Punkt A von allen Seiten Strahlung an, und der 
Verdünnungsfaktor ist W = 1. 

Die zweite Ursache, die zu einer Störung des thermodynamischen Gleich- 
gewichtes in den Sternphotosphären führt, ist der von der Prancxschen Strah- 
lung abweichende Charakter der Sternstrahlung. In der Tat, sogar für einen 
vorgegebenen Punkt und eine vorgegebene Richtung kann sich in einigen 
Fällen der Verlauf der Intensität I,(9, ,) mit der Frequenz stark von der 
Pranckschen Kurve unterscheiden. Dies können wir z.B. aus dem Dia- 
gramm ablesen, das die aus einem Stern austretende Strahlung darstellt 
(siehe Abb.17). Diese Abbildung ist für die über alle Richtungen gemittelte 
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Strahlung I, angefertigt. Es ist jedoch klar, daß eine analoge Abhängigkeit der 
Größe I, von A auch für die einzelnen Winkel ® gilt. Der von der PLANcK - 
schen Kurve abweichende Verlauf der Strahlungsintensität mit der Frequenz 
ist nicht nur für die Begrenzung des Sternes selbst, sondern auch für die tie- 
feren Schichten der Sternphotosphäre charakteristisch. Nur für 7, > strebt 
die Größe /,(®%) für alle Richtungen gegen die PLancksche Verteilung [siehe 
Ausdruck (6.20)]. 

Die Abweichungen von der PrLAanckschen Strahlung kann man auch da- 
durch charakterisieren, daß die Temperatur 7'(d, v) in den Sternphotosphären, 
die durch die Beziehung (8.1) definiert ist, in dem vorgegebenen Punkt auch 
für eine vorgegebene Richtung von der Frequenz v abhängt. So ist z.B., wenn 
‚wir uns der Abb. 17 zuwenden, 7 (®, v) - in diesem Fall für die Begrenzung der 
Photosphäre — diesseits der Grenze der BALMER-Serie (Abschnitt AB) ano- 
mal hoch und unmittelbar jenseits dieser Grenze (Abschnitt CO.D) anomal 
niedrig. 

Ein dritter Faktor, der dem thermodynamischen Gleichgewicht in den Stern- 
photosphären entgegensteht, ist die Abweichung der kinetischen Temperatur T, 
von der Strahlungstemperatur. Unter der kinetischen Temperatur wollen wir 
die Temperatur verstehen, die in die Formel für dieMAxweısche Geschwindig- 
keitsverteilung eingeht. Bei einem idealen Gas fällt diese Temperatur mit der 
Temperatur zusammen, die in die Zustandsgleichung eingeht: 


p=nkT. (8.5) 


Daß die Größe T',, von der Strahlungstemperatur in den Sternphotosphären 
abweicht, ist schon allein aus dem Grunde selbstverständlich, daß die Strah- 
lungstemperatur in jedem beliebigen Punkt der Photosphäre eine Funktion 
des Winkels # und der Frequenz » ist. Folglich kann die Gleichheit zwischen 
T,und 7(®,»v) nur für eine einzige Richtung % und für eine einzige ausgewählte 
Frequenz » (bestenfalls für einige) bestehen. Im allgemeinen besteht jedoch 
diese Gleichheit überhaupt nicht. An dieser Stelle weisen wir auf die neuer- 
dings gemachte Feststellung hin, daß in den Sternhüllen zahlreiche Faktoren, 
die eine Erhöhung der kinetischen Temperatur hervorrufen, völlig unabhängig 
vom Strahlungsfeld wirksam sind. So ist z.B. bekannt, daß in der Sonnen- 
korona die kinetische Temperatur der Elektronen von der Größenordnung 
Millionen Grad ist, während die Intensität der Sonnenstrahlung verhältnis- 
mäßig gering ist. 

Schließlich darf man nicht unbeachtet lassen, daß durch die Strahlung in den 
Frequenzen der Spektrallinien, also der Absorptions- oder in einer Reihe von 
Fällen der Emissionslinien, eine Anregung der Atome hervorgerufen wird. Im 
ersten Fall wird hierdurch die Strahlungstemperatur in den angegebenen Fre- 
quenzen erniedrigt, im zweiten Fall wird sie erhöht. Zusammenfassend können 
wir sagen, daß das Strahlungsfeld in den Sterpnphotosphären äußerst kompli- 
ziert ist und sich nicht mit Hilfe eines einzigen Wertes der Strahlungstempera- 
tur beschreiben läßt. Dies alles bewirkt eine Verletzung der für das thermo- 
dynamische Gleichgewicht geltenden Bedingungen, bei dem die Temperatur, 
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die in sämtliche (!) Gesetze der Wärmetheorie, insbesondere in die von uns auf- 
gezählten Gesetze, eingeht, ein und denselben Wert besitzt: 

Daher ist die Frage nach der Anwendbarkeit der Gesetze des Strahlungs- 
gleichgewichtes auf die Sternphotosphären von überragender Wichtigkeit. 

In diesem Paragraphen werden wir nur drei der eingangs aufgezählten Ge- 
setze betrachten. Der Frage nach der Anwendbarkeit des BOLTZMANNschen 
Gesetzes können wir uns erst nach der Behandlung der Theorie der Absorp- 
tionslinien zuwenden. | 


2. Die Geschwindigkeitsverteilung der Atome und der Elektronen 
in den Sternphotosphären 


Zunächst betrachten wir die Maxwerrsche Geschwindigkeitsverteilung. 
Alle Daten sprechen dafür, daß nicht nur in den verhältnismäßig dichten 
Photosphären, sondern auch in solchen verdünnten Gebilden wie den planeta- 
rischen Nebeln und dem interstellaren Gas die MAxwensche Geschwindig- 
keitsverteilung mit völlig ausreichender Genauigkeit gegeben ist. 

Im allgemeinen sind es zwei Faktoren, die hauptsächlich eine Abweichung 
von der Maxweuuschen Verteilung bewirken könnten: | 


1. Das Auftreten elektrischer Felder. 


2. Die Abweichung der ionisierenden Strahlung von der durch das. Gesetz 
(5.53) charakterisierten. Gleichgewichtsstrahlung. 


Wenden wir uns dem ersten Faktor zu. Das Auftreten schwacher elektrischer 
Felder auf der Sonnenoberfläche ist mit Sicherheit festzustellen. Hierfür spricht 
. insbesondere das Studium der Bewegung der Protuberanzen. Ähnliche Felder 
werden auch in den Atmosphären der übrigen Sterne auftreten. 

Das Studium des Einflusses elektrischer Felder auf die Geschwindigkeits- 
verteilung in einem Gas ist die Aufgabe eines Spezialgebietes der Physik - der 
Physik der Gasentladungen. Ein grundlegendes Teilgebiet der Physik der 

Gasentladungen ist das Studium des Plasmas. Als Plasma wird ein hin- 
reichend hoch ionisiertes Gas bezeichnet, welches dadurch gekennzeichnet ist, 
daß sich in ihm keine merklichen Raumladungen bilden. Diese Eigenschaft 
des Plasmas erklärt sich daraus, daß ein hinreichend hoch ionisiertes Gas (wegen 
der Anwesenheit einer großen Zahl von freien Elektronen) eine große Leitfähig- 
keit besitzt. Das Gasin den Sternphotosphären und, beispielsweise, in der Iono- 
sphäre der Erde ist solch ein Plasma. Allerdings zeigt das Studium der Pro- 
tuberanzen, daß in diesem Falle offenbar Raumladungen existieren, jedoch sind 
diese Raumladungen zweifellos klein. Noch geringer ist die positive Ladung der 
gesamten Sonnenatmosphäre, die durch die thermische Dissipation der sich 
leicht verflüchtigenden Elektronen hervorgerufen wird. Wenn sich an irgend- 
einer Stelle eine merkliche Ladung herausbildet, wird diese Ladung wegen 
der sehr großen Leitfähigkeit des Gases in der Photosphäre schnell verteilt. 
Daher kann man eine Photosphäre als ein neutrales Gebilde ansehen. 

Zahlreiche Laboratoriumsversuche ergaben, daß die Elektronen eines Plas- 
mas in der Regel die MAxwerusche Geschwindigkeitsverteilung befolgen; dies 


$ 8. Die Anwendung der Gesetze des thermodynamischen Gleichgewichts 95 


weist auf eine intensive Wechselwirkung (durch Stöße) zwischen den Elektronen 
eines Plasmas hin. Abweichungen von der Maxwetschen Geschwindigkeits- 
verteilung der Elektronen in einem Plasma können dann auftreten, wenn die. 
Elektronenkonzentration zu klein ist und folglich nur selten Zusammenstöße 
zwischen ihnen erfolgen. In den Sternatmosphären, in denen die Ionisation des 
Gases infolge seiner hohen Temperatur hinreichend groß ist, findet jedoch 
zwischen den Elektronen ein sehr intensiver Energieaustausch statt. Deshalb 
hat man allen Grund zu der Annahme, daß der Einfluß von elektrischen Fel- 
dern in den Sternphotosphären auf die Geschwindigkeitsverteilung der Elek- 
tronen zu vernachlässigen ist. 

Wenden wir uns dem zweiten Faktor zu. Abweichungen von der MAXWELL- 
schen Geschwindigkeitsverteilung der Elektronen könnte man auch aus dem 
Grunde erwarten, daß die freien Elektronen in der Hauptsache durch Photo- 
ionisation der Atome entstehen (siehe weiter unten) und die Verteilung der 
ionisierenden Strahlung sich beträchtlich von der des Gleichgewichts (5.53) 
‚unterscheiden kann. Dennoch erweist sich auch dieser Faktor als nicht sehr 
wesentlich. Betrachten wir nun Elektronen, die durch Strahlung von den 
Atomen abgetrennt worden sind. Wenn diese Elektronen unmittelbar nach der 
Photoionisation von Ionen eingefangen würden (Rekombinationsprozesse), so 
würde natürlich die Geschwindigkeitsverteilung der Elektronen in jedem be- 
liebigen Augenblick den Verlauf der ionisierenden Strahlung mit der Frequenz 
und die Abweichung dieser Strahlung von der Isotropie (bezüglich der Rich- 
tungen) widerspiegeln. Folglich könnte man in zahlreichen Fällen (siehe z.B. 
Abb.17) recht beträchtliche Abweichungen von der Maxweıuschen Geschwin- 
digkeitsverteilung erwarten. Die Dinge liegen jedoch bei weitem nicht so. Ele- 
mentare Rechnungen zeigen, daß unter den Bedingungen in den Sternatmo- 
sphären, in denen infolge der verhältnismäßig hohen Ionisation der Materie 
eine genügende Anzahl freier Elektronen vorhanden ist, die Wahrscheinlich- 
keit der Rekombination eines Elektrons mit einem Ion um einige Größen- 
ordnungen geringer ist als die Wahrscheinlichkeit des Zusammenstoßes von 
zwei freien Elektronen. Dies ist auf zwei Ursachen zurückzuführen. Erstens 
ist der effektive Querschnitt für die Rekombination [die Größe ß, in Formel 
(5.48)] sehr klein, auf jeden Fall um einige Größenordnungen kleiner als der 
effektive Querschnitt für den Zusammenstoß zweier Elektronen. Zweitens sind 
die Stöße zwischen Elektronen infolge ihrer verhältnismäßig geringen Masse 
und folglich ihrer verhältnismäßig großen Beweglichkeit viel häufiger als die 
Stöße zwischen Elektronen und Ionen. 

Hieraus folgt, daß ein durch Photoionisation von einem Atom abgespaltenes 
Elektron sofort zahllose Zusammenstöße mit anderen freien Elektronen er- 
leidet. 

Folglich wird die Geschwindigkeitsverteilung, die der Dichte einer ionisie- 
renden Strahlung im Nichtgleichgewicht entspricht, durch die Zusammenstöße 
vollkommen zerstört und durch eine Maxweuısche Geschwindigkeitsvertei- 
lung ersetzt. Hierbei ist klar, daß die angestellten Überlegungen nicht von der 
Dichte der Materie abhängen, sondern auch auf verdünnte Objekte, wie die pla- 
netarischen Nebel und das interstellare Gas, in denen die Ionisation der Atome 
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ebenfalls eine genügende Anzahl von freien Elektronen hervorbringt, anwend- 
bar sind. | | 

Diese Bemerkungen führen zu dem Ergebnis, daß auch der zweite Faktor, 
der die Maxwertsche Geschwindigkeitsverteilung der Elektronen stören 
könnte, nämlich die Dichte einer ionisierenden Nichtgleichgewichtsstrahlung, 
ohne Bedeutung ist. IE 

Die Frage nach der Geschwindigkeitsverteilung der schweren Teilchen (der 
Atome und Ionen) ist komplizierter, jedoch kann man auch hier entsprechende 
Schlußfolgerungen ziehen. Infolge des ziemlich intensiven Energieaustausches 
zwischen diesen Teilchen und den Elektronen muß nämlich auch hier die Max - 
wesche Geschwindigkeitsverteilung gültig sein. Hierbei sind wegen des ge- 
ringen Wärmeleitvermögens in den Sternphotosphären die Energieverluste, 
die den schweren Teilchen durch die Elektronen zugefügt werden, und ebenso 
die Energien, die die schweren Teilchen durch’die Anregungsprozesse verlieren, 
sehr gering, da die Wirksamkeit dieser Prozesse im allgemeinen klein ist. Den- 
noch ist es völlig begründet, zujerwarten, daß die kinetische Temperatur der 
Elektronen und die kinetische Temperatur der schweren Teilchen (d.h. die- 
jenigen Temperaturen, die in die entsprechende Formel der Maxweutschen 
Geschwindigkeitsverteilung eingehen) gleich sind. | 


3. Die Photoionisation der Atome 


| 

Wir wenden uns jetzt der Behandlung der Saraschen Formel zu. Bevor wir 
jedoch ihre Anwendbarkeit auf; die Sternphotosphären prüfen, machen wir 
einige allgemeine Bemerkungen! über die Ionisations- und -Rekombinations- 
prozesse, da das Zusammenwirken dieser Prozesse den Ionisationszustand be- 
stimmt. | 

Für die Ionisation der Atome gibt es zwei Möglichkeiten: A;on — die Ionisa- 
tion der Atome durch Strahlung (Photoionisation) und Bjon — die Ionisa- 
tion durch Stoß von Atomen mit Elektronen oder anderen Teilchen, z.B. neu- 
tralen Atomen oder Ionen. | 

Allerdings existiert außerdem noch eine dritte Möglichkeit — die Ionisation 
durch interatomare elektrische Felder, die bei einem nahen Vorüber- 
gang geladener Teilchen an Atomen entstehen. Diese Art der Ionisation spielt 
jedoch nur bei hochangeregten Atomen, deren Anzahl nach der BOLTZMANN- 
schen Verteilung verhältnismäßig gering ist, eine wesentliche Rolle. Daher ist 
die Wirksamkeit dieses dritten Faktors, der eine Ionisation bewirken könnte, 
unter den Bedingungen der Sternphotosphären so gering, daß man ihn ver- 
nachlässigen kann. Aus diesem Grunde werden wir ihn hier nicht behandeln. 

Die den beiden eben erwähnten Ionisationsprozessen .entgegengesetzten Pro- 
zesse sind in entsprechender Weise die Rekombinationsprozesse: Are — die 
Rekombination zweier Teilchen unter Emission eines Quants hv und 
Brex - die Rekombination zweier Teilchen ohne Emission von Strahlungs- 
energie, aber unter Teilnahme eines dritten Teilchens, an das die überschüssige 
Energie abgegeben wird. Diesen Rekombinationsprozeß können wir als Dreier- 


stoß zweiter Art auffassen. 
| 
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Wir vergleichen die Wirksamkeit der beiden Prozesse A;on und B;jon. Zu diesem. 

Zweck betrachten wir zuerst das Problem der Photoionisation etwas ausführ- 
licher. 
Wir berechnen die Zahl Zyn.ion der Photoionisationsprozesse, diein 1 sec und 
in 1 cm? an Atomen beliebiger Sorte vor sich gehen. Hierbei müssen wir be- 
achten, daß die Photoionisation von jedem beliebigen Niveau aus vor sich 
gehen kann, so daß wir genau genommen alle Niveaus des Atoms berücksich- 
tigen müssen. Es sei (k,), der atomare Absorptionskoeffizient, der sich auf die 
Photoionisation des Atoms vom k&-ten Niveau aus bezieht. Dann ist nach 
(5.46) und (3.15) die Anzahl der Photoionisationsprozesse, die von dem be- 
trachteten Niveau ausgehen, gleich 


Een, .dv, (8.6) 
vr 
wobei hv, = X,,„ die Bindungsenergie des gegebenen Niveaus ist, weil nach 
(5.8) die Ionisation erst bei der Frequenz beginnt, die der Ablösung des Photo- 
elektrons (v = 0) entspricht. 
Da die Photoionisation von allen Niveaus aus vor sich geht, können wir für 
die gesuchte Zahl Zyn.ion schreiben: 


co 


Ar k, 
Zoph.ion u u= x |». ( 2 N,, „Av, (8.7) 
vk 


wobei die Summation über alle möglichen Werte von k auszuführen ist. 

Aus (8.7) folgt, daß Zpnion hauptsächlich durch die Spektralbereiche be- 
stimmt wird, in denen das Produkt J, (k,),n,,, groß ist. 

Betrachten wir den Fall, bei dem die Abweichung der Größe J, von derjeni- 
gen im Gleichgewicht besonders groß ist, z.B. die Ionisation der Wasserstoff- 
atome auf den Oberflächen der Sterne vom Typ A 0. 

Für die Grenze des Sternes, an der die Intensität der einströmenden Strah- 
lung gleich Null ist, können wir auf Grund von (3.50), (3.51) und auch (4.47 7 
schreiben: 

J = = I, 8.8) 
See gem gh (8.8) 


wobei wir /, der Abb. 17 entnehmen können, indem wir nach den Formeln 
(4.36) und (4.38) I, in J, überführen. n,,, können wir aus der BOLTZMANN- 
schen Verteilung (5.27) für 7’ = 8430° ermitteln (siehe Tabelle 3), indem wir 
n = k setzen. (k,)a—n bestimmen wir aus Formel (5.24). Die Größe.n,,ı = No,1 
interessiert uns nicht; für uns ist nur der relative Verlauf J,(k,),r,,, mit der 
Frequenz von Wichtigkeit. | 
Wenn wir die Abb.17 und die BOLTZMANNsche Formel (5.27) benutzen, 
setzen wir von vornherein die Gültigkeit der Formeln des thermodynamischen 
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Gleichgewichtes voraus. Wir brauchen jedoch hieran keinen Anstoß zu nehmen, 
weil wir die Methode der sukzessiven Approximation benutzen wollen. Außer- 
dem. stimmt die von uns betrachtete Theorie des Strahlungsgleichgewichtes in 
zufriedenstellender Weise mit den Beobachtungen überein, so daß die Anwen- 
dung. der Formeln des thermodynamischen Gleichgewichtes auf die Stern- 
photosphären in der ersten Näherung als hinreichend gerechtfertigt gelten kann. 


J v h k )% ) Nrk 

2000 A 3000Ä Ars __ S000a__ Az-8206ä 
30 
20 


zur Orenze der 
LUYMAN- Serie 


15x10 ° 10x10” Y%; 05x00” u 
-————/J 


Abb. 20 


Die Abhängigkeit der Größe J,(k,),n,,, von der Frequenz ist für den betrach- 
teten Fallindem Diagramm der Abb. 20 dargestellt. Wir sehen, daß Zyn.ion In der 
Hauptsache durch die Spektralbereiche bestimmt wird, in denen das Produkt 
(k,);R,,7, d.h. eigentlich der auf 1 cm? oder auf die Masseneinheit bezogene Ab- 
sorptionskoeffizient, groß ist. Dagegen ist der Einfluß der Änderung der Größe 
J, auf Zpn.ion um vieles geringer; dort, wo (k,),N,,,J, groß ist, sinkt J, sogar 
ab (dies gilt auch für Sterne anderer Spektraltypen). 

Andererseits liegt dort, wo n, „(k,), groß ist, die Strahlungsintensität in dem 
vorgegebenen Punkt in der Nähe der Pranckschen Intensität, die der Tem- 
peratur in diesem Punkte entspricht. In der Tat haben wir schon wiederholt 
darauf hingewiesen, daß die Strahlungsintensität in einem beliebigen Punkt 


(für > 3) das gewichtete Mittel aus den B, längs einer vorgegebenen Rich- 


tung ist. (für o< Z ist die Behauptung bei großen r, richtig. | Wenn für die 


Strahlung der vorgegebenen Frequenz die Durchlässigkeit der Materie in der 
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Photosphäre gering [n,,,(k,), groß] ist, kommt die zu dem betrachteten Punkt 
gelangende Strahlung aus Gebieten, die in der Umgebung dieses Punktes liegen, 
d.h., sie ist durch eine Temperatur gekennzeichnet, die sich nur wenig von der 
Temperatur dieses Punktes unterscheidet. [Vorläufig lassen wir das KIRcH- 
HOFFsche Gesetz (3.10) gelten und verstehen unter der Temperatur des Punktes 
die in (3.10) eingehende Temperatur.] Auf diese Weise gelangen wir zu einer 
wichtigen Schlußfolgerung. Die Photoionisation der Atome wird in dem von 
uns betrachteten Fall in der Hauptsache durch die Strahlungsintensität 
eines absolut schwarzen Körpers bestimmt, der die in dem vor- 
gegebenen Punkt herrschende Temperatur besitzt. 

Die Übertragung dieses Ergebnisses auf andere Fälle erfordert jedoch eine 
Reihe von Einschränkungen. Erstens bedeutet die Tatsache, daß die Photo- 
ionisation in der Hauptsache durch diejenige Strahlungsintensität bestimmt 
wird, die durch das PLancksche Gesetz charakterisiert ist, in das die Tempe- 
ratur des betrachteten Punktes einzusetzen ist, noch nicht, daß die ionisie- 
rende Strahlung eine Gleichgewichtsstrahlung ist. Tatsächlich muß man in den 
äußeren Schichten noch auf den geometrischen Effekt Rücksicht nehmen, den 
wir oben behandelt haben. Sowohl an der Grenze des Sternes selbst (wo 

—=()) als auch außerhalb des Sternes kann man diesen Effekt mit Hilfe des 
Verdünnungsfaktors W berücksichtigen. Weil — wie sich aus unserer obigen 
Schlußfolgerung ergibt — an der Grenze der Photosphäre die Strahlungsinten- 
sität in den für die lonisation wichtigsten Frequenzen annähernd gleich 
B,(T,) ist, wobei T, die Oberflächentemperatur ist, d.h. die lokale Temperatur 
dieses Niveaus, konnen wir (8.7) näherungsweise wie folgt schreiben: 


4 k, 
Zph.ion nn 25 W > (T,) ( nn N,, „dv . (8.9) 


Für die Elemente, deren Häufigkeit in der Photosphäre hinreichend groß ist, 
nähert sich J für ein fest vorgegebenes Niveau schon in nicht besonders großen 
Tiefen der Photosphäre der Intensität B,(7) im Gleichgewicht. In der Tat 
zeigen die Rechnungen, daß die Photoionisation der Atome in der Hauptsache 
durch die Abtrennung eines Elektrons vom Grundniveau aus vor sich geht, 
da sich die überwiegende Anzahl.der Atome im Grundzustand befindet. Aus 
diesem Grunde ist das Produkt (k,),n,,»(-ı, für das Grundniveau stets verhält- 
nismäßig groß. Folglich ist die Durchlässigkeit der Materie für das Grund- 
kontinuum (das durch die Ionisation der Atome vom ersten Niveau aus bestimmt 
wird) verhältnismäßig groß, und schon in geringer Tiefe ist 1, > 1. Demnach 
unterscheidet sich nach (6.20) und (6.21) J, nicht merklich von B,. 

Eine Abschätzung von r, können wir auf Grund folgender Überlegungen 
durchführen: Wir entwickeln die PLancksche Funktion B,(7) in eine nach 
Potenzen der optischen Tiefe fortschreitende Reihe, wobei wir alle Potenzen 
höher als die erste vernachlässigen: 


dB 
BT) = a, + b,t,= B,(T) + Ge) 6 (8.10) 
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Diese Entwicklung kann in vielen Fällen sehr ernste Fehler verursachen. In 
den Gebieten jedoch, in denen die Absorption groß ist, ist der Ausdruck (8.10) 
für die Berechnung der Intensitäten genau genug, weil sich hier in dem Be- 
reich der optischen Tiefen, die für die Intensität maßgebend sind, B,(T) ver- 
hältnismäßig wenig ändert. Führen wir (8.10) in (3.63) und (3.64) ein, so finden 
wir für I, und I, 


Le)=Ba)4 =, (8.11) 
= 
ae gta male =. (8.12) 
und folglich erhalten wir noch mit (3.51) für J, 
J,= I Au ER B,(T) + 3|r De B,(n) ger (8.13) 


Ferner muß für die Schichten der Photosphäre, die in den betrachteten Fre- 
quenzen durch eine große Undurchlässigkeit gekennzeichnet sind, die Größe b, 
in jedem Fall kleiner als B,(T‘,) sein. Tatsächlich finden wir auf Grund von 
(8.11) an der Grenze des Sternes 

1,00 = B,(T) + 2b. (8.14) 
Nun ist aber — wie wir schon gezeigt haben — bei großer Undurchlässigkeit der 
Schichten /,(0) = B,(T,), was unsere Behauptung beweist. Doch dann folgt 
aus (8.13), daß schon bei 7, —= 2 die Größe J, genähert gleich B, ist! Quanti- 
tative Berechnungen zeigen, daß für die Elemente, deren Häufigkeit in der 
Photosphäre genügend groß ist, 7, diesen Wert (für das Grundkontinuum) schon 
in den äußersten Schichten der Photosphäre erreicht. Folglich ist fast in der 
ne Photosphäre.J, für die ionisierende Strahlung genähert gleich 

B,(T), wobei T die Temperatur des gegebenen Punktes ist. 

Die zweite Einschränkung, die wir machen müssen, besteht in folgendem: Die 
eben gezogenen Schlußfolgerungen beziehen sich auf die häufigsten Elemente 
in den Sternphotosphären (H, He usw.). Für die übrigen Elemente, deren pro- 
zentuale Häufigkeit (bezogen auf Anzahl der Atome) verhältnismäßig gering 
ist, kann (die von ihnen erzeugte optische Tiefe sogar für das Grundkontinuum 
sehr klein sein. Daher ist für jeden Fall eine zusätzliche Untersuchung erfor- 
derlich. Wir weisen jedoch darauf hin, daß die Photoionisation neben ihrer 
Abhängigkeit von der Häufigkeit des gegebenen Elementes in der Sternphoto- 
sphäre durch die Temperatur des gegebenen Punktes bestimmt wird. Betrach- 
ten wir z.B. das Spektrum der Sonne. Im ultravioletten Bereich des Sonnen- 
spektrums jenseits A = 3000 Ä tritt eine Verdichtung und Überdeckung der 
meisten Grundkontinua, die den Metallen angehören, auf, und folglich ist die 
Strahlungsintensität in jedem Punkte genähert gleich B,(T), wobei T die 
Temperatur des gegebenen Punktes ist. Wenn daher das Grundkontinuum eines 
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beliebigen Elementes, dessen relative Häufigkeit gering ist, in diesen Spektral- 
bereich fällt, gilt auch für diesen Fall /,= B,(T). 

Schließlich ist zu beachten, daß sich im ultravioletten Spektralbereich sehr 
kräftige Resonanzlinien (in Absorption) von verschiedenen Elementen häufen. 
Dies bewirkt eine Abweichung der Größe J, von B,. 

Zusammenfassend können wir aus unserer Darstellung folgende Schlüsse 
ziehen: Die Photoionisation der Elemente mit einer verhältnismäßig großen 
relativen Häufigkeit a, (und in vielen Fällen auch mit kleinem «a,) wird in der 
Hauptsache durch die Intensität B,(T) bestimmt, wobei 7 die Temperatur 
desjenigen Punktes ist, für den Zn ion berechnetist. Fast in der gesamten Photo- 
sphäre können wir für die erwähnten Elemente J, = B,(T) annehmen, wäh- 
rend man an der Grenze des Sternes die Formel (8.9) mit dem Verdünnungs- 


faktor W = > benutzen kann. In den übrigen Fällen (z.B. in den Schichten der 


Oberfläche, in denen sich der Übergang von der Formel J,= WB, zu der 
Formel J, = B, vollzieht) muß man auf die allgemeine Grundformel (8.7) zu- 
rückgehen, wobei man sich bei.der Berechnung von Zpn ion in der ersten Nähe- 
rung auf die Photoionisation vom Grundniveau aus beschränken kann. 


4, Die Stoßionisation der Atome. Vergleich mit der Photoionisation. 
Die Rekombinationsprozesse 


Wir wenden uns jetzt der Berechnung der Anzahl der Stoßionisationen 
(Prozesse B;on) zu und betrachten zunächst die Ionisation der Atome und Ionen 
durch Elektronen. Wir können die Atome und Ionen im Vergleich zu den 
Elektronen, die wegen ihrer geringeren Masse eine größere Geschwindigkeit 
besitzen, als ruhend betrachten. Daher dürfen wir auch hier die Formel (5.48) 
anwenden. Wenn g,,,(v) der effektive Querschnitt für die durch Elektronen 
bewirkte Ionisation eines im k-ten Anregungszustand befindlichen r-fach ioni- 
sierten Atoms ist und die Geschwindigkeiten der Elektronen zwischen v und 
v + dv liegen, ist die Anzahl der infolge dieser Zusammenstöße vor sich gehen- 
den Ionisationsprozesse in 1 em? und in 1 sec gleich 


N,, Ir, »(0) van,, (8.15) 


wobei, wie sich in Übereinstimmung mit der Theorie aus dem Experiment er- 
gibt, der effektive Ionisationsquerschnitt von der Geschwindigkeit v des an- 
kommenden Elektrons abhängt. Für dn, können wir auf Grund unserer Er- 
örterungen am Anfang dieses Paragraphen eine Maxwerusche Geschwindig- 
keitsverteilung (5.52) annehmen. 

Da die Ionisation eines Atoms vom k-ten Niveau aus durch alle die Elektronen 
bewirkt werden kann, deren kinetische Energie größer oder gleich der Bin- 
dungsenergie x, ,, ist, ist die Gesamtzahl der Stoßionisationen vom k-ten Niveau 
aus gleich A 

i fe Mev? 


2 ee 
N,,„Nn,47t (ir) IEAX vee ?kTdv. (8.16) 


Ok 


102 I. Die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes in Sternphotosphären. 


'v;ist entsprechend unserer Überlegung durch die Beziehung. 


; e 2 
rn — 2 M,Vk (8.17) 

festgelegt. 
Da die Ionisation der Atome von einem beliebigen Niveau aus vor sich 


gehen kann, ist die Gesamtzahl der durch Zusammenstöße.mit Elektronen 
hervorgerufenen Jonisationsprozesse gleich 


[ee] 


/ » _. Me v* | 
Zst. ion = "40 (7, er)" In, [ar „(v) ve ?ET dv. (8.18) 


%k 


Um Zpn.ion Mit Zet, ion vergleichen zu können, müssen wir q,,,(®) bestimmen. Hier- 
bei weisen wir darauf hin, daß die mittleren thermischen Geschwindigkeiten der 
Elektronen in den Sternphotosphären verhältnismäßig klein sind. Auch die 


Tabelle 5 
| km £ km 
79 n e | V,L[eV] T -% - V, [eV] 
3000 369 0,39 20000 953 2,59 
500 | 47 _. 0,65 30000 - 1168 . 3,88 
7000 564. 0,90 50000 . 1508 6,47, 
10000 . 674 1,29 75000 1847 9,70 
15000 826 1,94 


mn | 2132 | 12,93 


ihnen entsprechenden Energien sind verhältnismäßig klein: In Tabelle 5 führen 
wir für eine Reihe von Temperaturen die quadratisch gemittelten Geschwin- 
digkeiten v, und die in Elektronenvolt ausgedrückten Energien der Elektronen 
an. 
Die Umrechnungen wurden nach der unmittelbar ersichtlichen Formel 
1 2 3 ' 5 V, e 


FR nee = 


(8.19) 
vorgenommen, in der V, in Elektronenvolt ausgedrückt ist. Aus dieser Tabelle 
folgt, daß die mittlere Energie der Elektronen einige Elektronenvolt beträgt. 
In Wirklichkeit sind an der Ionisation der meisten Atome Elektronen mit Ge- 
schwindigkeiten v > v, beteiligt. Jedoch ist die Anzahl der Elektronen, deren 
Energien in der Größenordnung von zehn Volt liegen, so gering, daß ihr Ein- 
fluß verschwindend klein ist. Daher haben wir es bei der Stoßionisation haupt- 
sächlich mit langsamen Elektronen zu tun. Bedauerlicherweise sind die An- 
gaben über die Größen g,,,(v) für diesen Fall sehr dürftig. Sie sind für den 
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Wasserstoff und auch praktisch für 'alle übrigen wichtigen chemischen Ele- 
mente der Sternphotosphären unbekannt. In Abb.21 zeigen wir den Quer- 
schnitt g,,ı(v) für die Ionisation des neutralen Heliums vom Grundniveau aus 
(auf der Abbildung mit g(v) bezeichnet). Als Einheit für q,, ı (v) ist rad genom- 
men worden, wobei a, der Radius 

der ersten Boußschen Bahn des lv 
Wasserstoffatoms ist; a, = 0,528 
-10-® cm. Auf der Abszissenachse 
ist die Energie des ionisierenden 
Elektrons in Elektronenvolt auf- 
getragen. 

In den meisten Fällen kann man 
g,,„.(v) als von der Geschwindig- 
keit unabhängig ansehen und für 
diese Größe einen gewissen Mittel- 
wert g,,, einführen. Auf Grund 
vorliegender Daten kann man an- Abb. 21 
nehmen, daß sich die. Größen q,,x 
für die verschiedenen Elemente und die verschiedenen Ionisations- und An- 
regungszustände zwischen 10-7’ und 10-16 cm? bewegen. Wenn wir in (8.16) an 
Stelle von g,,„(v) den Mittelwert g,,, einführen, die Substitution 


0 100 200 300 eV 


2 
M,d 


= ‚20 
Ik = 2 


HI 


durchführen und die elementare Integration ausführen, erhalten wir für die 
Gesamtzahl der Ionisationen durch Elektronenstoß vom k-ten Niveau aus die 
Formel 


1 
_ (sSkT\?[ RA, 
N, u, u.) + Ku). nn, (8.21) 
e 


Hierbei müssen wir ganz allgemein daran erinnern, daß die hier eingehende 
Temperatur die kinetische Temperatur der freien Elektronen ist, die 
wir, wo es erforderlich ist, durch den Index e kennzeichnen werden. 

Wir wenden uns jetzt der Ionisation der Atome und Ionen durch Stöße mit 
schweren Teilchen zu, d.h. durch .Stöße mit Atomen und Ionen. Aus den 
vorliegenden experimentellen Untersuchungen und der Theorie ergibt sich, daß 
die Ionisation der Atome und Ionen durch schwere Teilchen weit geringer ist 
als die Ionisation durch Elektronen. | 

Die Rolle der Stoßionisation durch schwere Teilchen kann im Vergleich zu 
der Ionisation durch die Elektronen nur in dem Fall von Bedeutung werden, 
daß die Anzahl der freien Elektronen in 1 cm? um einige Größenordnungen 
geringer ist als die Gesamtzahl der schweren Teilchen in demselben Volumen. 
Es ist möglich, daß dieser Fall in den Atmosphären der kühleren Sterne ver- 
wirklicht wird, in denen n, beträchtlich kleiner ist als die Zahl der neutralen 
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"Wasserstoffatome in 1 cm?. Zur Zeit verfügen wir jedoch nicht über die erfor- 
derlichen Angaben; die effektiven Querschnitte für beide Komponenten sind 
unbekannt. | 

Die Stoßionisation ist in den weitaus meisten Fällen von geringerer Bedeu- 
tung als die durch Strahlung bewirkte Ionisation. Um dies zu beweisen, be- 
trachten wir als Beispiel die Ionisation des Wasserstoffs in den Photosphären 
der Sterne vom Typ A 0 auf dem Niveau, wo 7 = 10000° ist. Aus den ange- 
führten Gründen können wir uns auf das Studium der Ionisation vom Grund- 
niveau aus beschränken. Für den Absorptionskoeffizienten können wir, indem 
wir die Abhängigkeit. der Größe g’ von der Frequenz vernachlässigen, den Aus- 
druck (5.24) benutzen, den wir folgendermaßen schreiben: 


Y 


3 
(k,)ı= kı S (8.22) 


wobei », die Grenzfrequenz der Lyman-Serie ist, so daß hv, = x%o- kı Ist gleich 
6,3 - 10-18 cm?. Da ferner in der Tiefe, in. der T = 10000° ist, die optische Tiefe 
unmittelbar jenseits der Seriengrenze beträchtlich größer als Eins ist, können 
wir in (8.6) mit großer Genauigkeit J, = B, (10000°) setzen. Auf diese Weise 
ist das Verhältnis der Zahl der Ionisationsprozesse durch Elektronenstoß zu der 
Zahl der Photoionisationsprozesse (in 1 cm?) nach (8.6) und (8.21) gleich: 


1 
_ (8kT,\? En.m 
EN in t =? ). Er 
“= 2 e € j 


i (8.23) 
4n |, (k,)ı 
h | v 


v 


No, 1,89 


wobei wir besonders angemerkt haben, daß der Zähler eine Funktion der Elek- 


tronentemperatur auf dem gegebenen Niveau ist. Da ferner für allev >», 
hv 


bei den betrachteten Temperaturen e*T >] ist, können wir im Nenner der 
Pranckschen Funktion (3.11) die Eins vernachlässigen. Führen wir (3.11) und 
(8.22) in (8.23) ein und benutzen wir (6.35) und (5.12), so erhalten wir 


j 1 
z 8 2 v2 zn 
1. kT, 
kamen) (+32). 


en Sa er (8.24) 


Unter der Voraussetzung, daß die Temperatur T gleich der Elektronentempera- 
tur T, ist (siehe weiter unten) nehmen wir für sie den Wert 10000° an. Für 
90,1 Setzen wir den Wert 10-17” cm? und für p, aus Tabelle. 4 den Wert 300 bar. 
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Mit diesen zugrunde gelegten Daten wird & = 5 - 10-3. Somit spielt die Ioni- 
sation durch Elektronenstoß gegenüber der Photoionisation eine verschwindend 
kleine Rolle. Der Einfluß der schweren Teilchen - im wesentlichen Wasser- 
stoffatome — ist in dem vorliegenden Fall ebenfalls gering. Tatsächlich spricht 
der in der Tabelle angegebene Wert von x dafür, daß hier n, mit nı — der Ge- 
samtzahl der Wasserstoffatome in 1 cm? — vergleichbar wird. Andererseits 
haben wir auch schon darauf hingewiesen, daß die Ionisation durch schwere 
Teilchen um einige Größenordnungen geringer ist als die lIonisation durch 
Elektronen, d.h., für schwere Teilchen ist & noch kleiner als die angegebene 
Zahl. 

Für die Ionisation des Wasserstoffs in der Sonnenphotosphäre auf dem Niveau, 
wo T = T, = 5700° und p, von der Größenordnung 30 bar ist (siehe Kapitel III), 
wird & nach Formel (8.24) gleich 10-*. Hier ist », tatsächlich etwa um drei 
Größenordnungen kleiner als np. Man kann letztere jedoch im Hinblick auf die 
Geringfügigkeit der Ionisation durch schwere Teilchen auch in dem vorliegen- 
den Fall völlig vernachlässigen. 

Analoge Berechnungen führen auch bei den anderen Elementen auf ähn- 
liche Resultate. Im allgemeinen ist in den gewöhnlichen Sternphotosphären 
die Stoßionisation im Vergleich zur Photoionisation in den meisten Fällen ver- 
nachlässigbar klein. Die physikalische Ursache für diese Tatsache ist die ver- 
hältnismäßig geringe Dichte der Materie, aus der sich die Sternphotosphären 
zusammensetzen. Daher ist es durchaus möglich, daß in einigen Fällen, z.B. 
in den dichten Photosphären der weißen Zwerge, « größer als Eins ist. Im 
Augenblick ist jedoch diese Frage quantitativ noch nicht völlig geklärt. 

Abschließend weisen wir darauf hin, daß in den äußeren Hüllen der Sterne, 
z.B. in den äußeren Schichten der Sonnenchromosphäre und in der Sonnen- 
korona, die Größe 7, in der Formel (8.24) bedeutend größer als 7 sein kann. 

"Wie man mit Hilfe der Formel (8.24) leicht nachrechnet, führt dies auf die 
Ungleichung«>]1. Im dritten Kapitel werden wir einige Spezialfälle behan- 
deln. 

Wir gehen jetzt zu der Behandlung der Rekombinationsprozesse A;,c; und 
B;ex über, d.h. der Rekombination unter Emission von Quanten und der Re- 
kombination im Dreierstoß. Die Rekombinationswahrscheinlichkeit für den 
Fall A,ex haben wir schon ausgerechnet. Sie wird durch die Formel (5.50) an- 
gegeben, wobei ß, durch die Formel (5.55) mit dem Absorptionskoeffizienten k, 
verknüpft ist. 

Die Anzahl der Rekombinationen auf die k-te Bahn, die in 1 sec in 1 em? zwi- 
schen Elektronen und (r + 1)-fach ionisierten Atomen vor sich gehen, ist nach 
(5.50) und (5.52) gleich 


3 


ir N c3 mer” | 
ee al en ZKT 98 
Bun) fe. \ I Sr hv® .)« ® dv, (8.25) 
6 
da alle Elektronen mit beliebigen Geschwindigkeiten zwischen 0 und & rekom- 


binieren können. An (ß,), haben wir speziell den Index ‚k‘“ angefügt, um kennt- 
lich zu machen, daß sich ein Elektroneneinfang auf das k-te Niveau ereignet. Die 
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Gesamtzahl der Photorekombinationen auf alle Niveaus ist gleich .. 


m, v2 3 __Mev? 
1 2KT dv. (8.2 
0 


Wir betrachten nun die Rekombinationsprozesse, die als Dreierstöße vor sich 
gehen. Weil hier die Rekombinationswahrscheinlichkeit durch das gleichzeitige 
Zusammenwirken dreier Teilchen bestimmt wird, wird im allgemeinen mit 
Rücksicht darauf, daß das dritte Teilchen ein Elektron oder ein Wasserstoff- 
atom ist, die Größe Zu. rex proportional 2 N, 4}, 0oder auch n,Nun, „ı sein. Die 
Rolle der Metallatome als dritte Teilchen ist unbedeutend insofern, als ihre 
Anzahl überhaupt gering ist. Das Verhältnis Zy. rex : Zph. rex Ist jedoch in allen 
Fällen der Teilchenzahl in 1 cm? proportional. Da aber diese Zahl klein ist (ge- 
ringe Dichten der Materie in den Photosphären), ist auch das angegebene Ver- 
hältnis um einige Größenordnungen kleiner als Eins. Im Gegensatz zu den 
Ionisationsprozessen nimmt das angegebene Verhältnis bei einer Vergrößerung 


Zpn. rek N,N, | 


des Quotienten “nicht merklich zu, weil die Wahrscheinlichkeit eines Dreier- 


stoßes sehr langsam mit 7’, anwächst und sich bei genügend großem T', sogar 
mit anwachsendem T', verringert. Dies bedeutet, daß wir unter den Bedingun- 
gen der Sternphotosphären und sogar der Sonnenkorona, wo der Quotient 
T,/T von der Größenordnung 200 ist, die Rekombinationen im Dreierstoß im 
allgemeinen vernachlässigen können. 


5. Die Ionisationsgleichung. Die Elektronentemperatur 


Aus unseren Darlegungen folgt, daß die vorherrschenden Prozesse,.die den 
Ionisationszustand in den Sternphotosphären bestimmen, die folgenden sind: 

a) die Photoionisation, 

b) die Rekombination unter Emission von Quanten (Photorekombination). 
Um eine Gleichung aufzustellen, die den Ionisationszustand in den Sternphoto- 
sphären beschreibt, muß man die Größen Zyn. rex und Zpn. ion us den Formeln 
(8.26) und (8.7) gleichsetzen. Dies ergibt 


(Ku) N, k 
J, —— —d 
> i v N, . 
Y%k 


SH, (8.27) 


c® 


m 5 f _Mev? 
hi = le ee 10207 58 
ee x [0( or er 
0 


Für den Quotienten.n,,„/n, können wir Formel (5.54) benutzen. Die Frage 
nach möglichen Abweichungen von der BoLtzmAnnschen Verteilung wird im 
folgenden Kapitel behandelt. 
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Die erste Frage, die sich bei der Anwendung des Ausdruckes (8.27) erhebt, ist 
die Frage nach der kinetischen Temperatur, die in den Nenner dieses Ausdruckes 
eingeht. Wir weisen jedoch gleich darauf hin, daß der nach Formel (8.27) be- 
rechnete Ionisationsgrad nur schwach von der angenommenen Temperatur 7, 
abhängt. In dem vorliegenden Fall bestimmt diese Temperatur nur die Wahr- 
scheinlichkeit der Photorekombinationen. Wie sich aber aus Berechnungen er- 
gibt, ändert sich die Wahrscheinlichkeit der Photorekombination mit T, 
außerordentlich langsam. Daher werden wir uns nur für die Möglichkeit großer 
Abweichungen der Größe 7‘, von der für die Ionisation maßgebenden Strah- 
lungstemperatur interessieren. Betrachten wir diese Frage. Mit Ausnahme der 
äußersten Teile der Photosphäre ist J, in den für die Photoionisation wichtig- 
sten Spektralbereichen genähert' gleich B, für die lokale Temperatur des ge- 
gebenen Niveaus, d.h., für diese Spektralbereiche ist die Dichte der iönisierenden 
Strahlung annähernd gleich derjenigen im Gleichgewicht. Mit anderen Worten, 
der Ionisationszustand der Atome (die Ionisation ist in diesem Fall eine Photo- 
lonisation) ist nahe dem Gleichgewichtszustand:. Bedeutet dies nun, daß die 
Elektronentemperatur T, in jedem Punkt der Photosphäre gleich der Strah- 
lungstemperatur Tın diesem Punkt ist, d.h. derjenigen Temperatur, die sich 
durch J, —= B, bestimmt? Um eine Antwort auf diese Frage zu finden, betrach- 
ten wir den Zusammenhang zwischen 7 und 7', für die Grenze der. Fhotosphäre. 
In Übereinstimmung mit (8.9) nehmen wir an, daß in den für die Ionisation 
wirksamsten Frequenzen des Spektrums die Näherung J, = W B,(T,) gilt. Der 
Fall J, = B, ist ein Spezialfall des allgemeinen Falles, wenn wir W = 1 setzen. 
Um unsere Untersuchung zu erleichtern, beschränken wir uns auf das erste 
Niveau des Atoms, d.h. bei den Summen, die in (8.27) auftreten, beschränken 
wir uns auf das erste Glied der Summe mit v, = »,. In allen in der Praxis vor- 
kommenden Fällen können wir für die zu der Ionisation vom ersten Niveau aus 
gehörigen Frequenzen den Einfluß der erzwungenen Emission vernachlässigen. 
Unter diesen Voraussetzungen nimmt die Formel (8.27) folgende Gestalt an: 


[90] 


W [ B,(T,): ie? 


Xr 


RR ne 2 4, (8.28) 


N, ? 3 Me v? 
m, \2 ee 
7, e RT, ed 
irn) IKR v3 dv 
[8] 


In (8.28) haben wir aus verständlichen Gründen n,,ı:n, — 1 angenommen. 
Ferner ist klar, daß per definitionem hv, = y, ist. 

Die Gleichung (8.27) und somit auch (8.28) haben wir aufgestellt, indem wir 
von dem Gleichgewicht zwischen der Anzahl.der Photoionisationen und der 
Anzahl der Photorekombinationen ausgegangen sind. Ein. derartiges Gleich- 
gewicht muß auch zwischen den Energien herrschen, die bei den Photoioni- 
sationen absorbiert und bei den Photorekombinationen emittiert werden. In 
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diesem Fall sind die in (8.26) und (8.25) definierten Größen folgendermaßen ab- 
zuändern: 


m [1,0 Ense, (8.29) 


mM, ®[ e Sr 3 Ä 
NN, +1 EN a) (B,)r 1 + Sıchre | e hyv’dv. (8.30) 


Der erste Ausdruck gibt die gesamte Energie an, die bei Photoionisation vom 
k-ten Niveau aus absorbiert wird, und der zweite die gesamte Energie, die in- 
folge Rekombination auf das k-te Niveau emittiert wird. Der einzige Unter- 
schied zwischen (8.29) und (8.6) sowie (8.30) und (8.25) besteht darin, daß unter 
dem Integral der zusätzliche Faktor hv auftritt. 

Wenn wir uns wieder unserem Atom mit einem Niveau (v, — v,) zuwenden, 
können wir jetzt die Gleichheit zwischen den entsprechenden Energien an-. 
nehmen. Zu diesem Zweck müssen wir die beiden Ausdrücke (8.29) und (8.30) 
gleichsetzen, wobei wir unsere obigen Bemerkungen zu beachten haben. Wir 
setzen also J, = W B,(T,), R,,1:”, = 1 und vernachlässigen ebenfalls die er- 
zwungene Emission. Als Ergebnis erhalten wir 


Fun rin (8.31) 
ee: 2 Er. 3 
on) IX vv?dv 
0 


Wenn wir jetzt die linken Seiten von (8.28) und (8.31) gleichsetzen, erhalten 
"wir die gesuchte Gleichung, die den Zusammenhang zwischen T, und T, an-. 


gibt: 


[= e} 


[rm &a, [ er 

5 (B)ie ?#Te vedv 
SEEN RE u NERER (8.32) 
[B,(T,) (k,)ıdv fan Su, yv®dv 


h 0 


Wir führen jetzt an Stelle von B,(T,) den Ausdruck aus (3.11) ein; ferner be- 
nutzen wir für ß, die Formel (5.55), drücken mit Hilfe von (5.49) die Größe 


| 2 | 
vdv durch dv aus und führen schließlich nach (5.7) an Stelle von N die Größe 
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'hv — x, ein. Dann nimmt (8.32) die Gestalt 


etT, — 1 
= a (8.33) 
v° (k,)ı dv 
nz »B (ky)j]e KTe dv 
ekTı —_] 2 
Xr BE 


an. Wir weisen gleich darauf hin, daß diese Beziehung zwischen T, und 7, nicht 
von W abhängt. Daher gilt derselbe Ausdruck auch in tieferen Schichten der 
Photosphäre. 

Die Lösung von (7.33) kann man z.B. für die wasserstoffähnlichen Atome, 
für die (k,), durch den Ausdruck (5.24) gegeben ist, durchführen. Die nach For- 
mel (8.33) ausgeführten Berechnungen zeigen, daß bis zur Erreichung von sehr 
hohen Temperaturen beide Temperaturen praktisch gleich sind. Liegen sehr 
hohe Temperaturen vor, so ist es erforderlich, daß man den Einfluß. der er- 
zwungenen Emission berücksichtigt. Analoge Rechnungen, die alle Niveaus des 
Atoms (und nicht nur das erste) berücksichtigen, liefern praktisch dasselbe 
Resultat. 

In den oben betrachteten Berechnungen ist angenommen, daß die einzige 
Ursache für die Energieabnahme des Elektronengases die Rekombination 
ist. Wenn aber noch weitere genügend wirksame Prozesse für das Auftreten von 
Energieverlusten vor sich gehen (die nicht durch entsprechende energiespen- 
dende Prozesse kompensiert werden), z.B. der Energieverlust infolge Anregung 
oder Ionisation der Atome durch Elektronen, so kann die Elektronentempera- 
tur T,, kleiner als die Temperatur 7’ ausfallen. In diesem Fall wird die Energie 
der Elektronen auf einen von der Photoionisation und der Rekombination 
völlig verschiedenen Prozeß verausgabt. Vorläufige Berechnungen von 8. L. 
BELOUSSOWw zeigen, daß sich für die Sonne und die Sterne vom Spektraltyp A 0 
der Wert von T, an der Grenze der Photosphäre etwas von 7, unterscheidet, 
jedoch kann dies den nach den Formeln (8.27) und (8.28) berechneten Ionisations- 
grad nicht merklich beeinflussen, weil — wie wir schon erwähnt haben - nur 
große Unterschiede zwischen T, und 7, von Bedeutung werden können. 

Wir betrachten jetzt die Bereiche der Photosphäre, in denen die Näherung 
J, = B, erfüllt ist, und nehmen in Übereinstimmung mit unseren obigen Aus- 
führungen ebenfalls an, daß 7 = T,, ist. Dann können wir die rechte Seite des 
Ausdruckes (8.27) ausrechnen, wenn wir in ihm die Substitutionen J, — B, und 
T = T, vornehmen. Hierbei müssen wir die BOLTZMANNsche Verteilung (5.54), 
den durch den Ausdruck (5.55) gegebenen Zusammenhang zwischen ß, und 
k, sowie die Beziehungen (5.49), (5.6) und (5.8) benutzen. Als Ergebnis erhal- 
ten wir die SaHasche Formel (5.11). Dies ist auch zu erwarten, da alle von uns 
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benutzten Formeln dem Zustand des thermodynamischen Gleichgewichts ent- 
sprechen. Somit können wir im Rahmen der von uns gezogenen Schlußfolge- 
rungen (z. B. über die Gleichheit J, — B, in den für die Photoionisation wirk- 
samsten Spektralbereichen) und unserer Voraussetzungen (T = T,, BOLTZ- 
MAnNsche Verteilung) annehmen, daß wir von einer gewissen Tiefe in der 
Sternphotosphäre an die gewöhnliche Ionisationsformel (5.11) für die Tempera- 
tur des gegebenen Punktes benutzen dürfen. 

Für die äußeren Bereiche der Photosphäre (die über der erwähnten Tiefe ge- 
legen sind) wird die Näherung J, = B, durch die Wirkung des geometrischen 
Faktors ungenau. 

Um den Einfluß dieses Effektes auf den Ionisationszustand zu untersuchen, 
betrachten wir wieder die Grenze der Atmosphäre. Wie früher nehmen wir an, 
daß hier für die wirksamsten ionisierenden Frequenzen des Spektrums die 
Gleichung J, = W B,(T,) besteht. Endlich beschränken wir uns wieder der Ein- 
fachheit halber auf die Betrachtung eines Atoms mit'nur einem — dem niedrig- 
sten — Niveau. Entsprechende Einschränkungen werden wir später machen. 
Dann können wir unter Vernächlässigung der erzwungenen Emission (aus. 
früher dargelegten Gründen) die Formel (8.31) benutzen. Wir könnten auch von 
der Formel (8.28), die aus der allgemeinen Formel (9.27) folgt, Gebrauch machen, 
jedoch sind die hier durchzuführenden Berechnungen etwas komplizierter als 
bei der Beziehung (8.31). | 

Wenn wir in (8.31) dieselben Ausdrücke wie bei der Ableitung von (8.33) aus 
(8.32) einführen, finden wir | 


Mel, = 2Wu, ,,(2rm,kT,) ee (8.34) 


r 9,,1R? 2 hv 
/ (K,),v3e #Te dv 


Wir betrachten jetzt den Fall der wasserstoffähnlichen Atome, für die k, = c,v”? 
ist [siehe (5.24)]. Setzen wir diesen Ausdruck in (8.34) ein und führen wir die 
Integration aus, so erhalten wir 

8 3 
2 (2rm,)? 24/T, ar 
KR a mlı up 7) b (8.35) 
N, 97,1 h To 


Wenn wir uns daran erinnern, daß in dem betrachteten Fall (Vernach- 
AR 

lässigung der erzwungenen Emission) die Ungleichung e *",<]1 gilt (sie ist 

überhaupt für die meisten in der Praxis vorkommenden Fälle erfüllt), können 


__%_\-1 
wir in der binomischen Entwicklung der Klammer 1 et n) alle Glieder von 
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2 
höherer Ordnung als e *T» fortlassen. In diesem Fall nimmt die betrachtete 


BE 
Klammer die Gestalt I +te* 7.) an. Endlich erhalten wir, wenn wir die Ent- 
wicklung 
B2. 


benutzen und (aus demselben Grunde) wie oben alle Glieder höher als die erste 
Ordnung weglassen, an Stelle von (8.35) 


3 a 
N, +1 n,=W Mr+1 m IT En e (8.37) 
N; 9r,1 h 0 


Somit haben wir die SaHasche Formel (5.11) gewonnen, doch mit dem Korrek- 


E DE Se 
tionsfaktor W Vz versehen (man kanng, , = u, annehmen). Wenn wir wieder 


voraussetzen, daß 7, = T,, ist, bleibt nur W übrig. 

Hierbei ist zu bemerken, daß sich W in den Sternphotosphären nur wenig 
von Eins unterscheidet. Insbesondere können wir an der Grenze selbst ohne 
besonderen Fehler die Formel (5.11) benutzen, wogegen man natürlich bei 
exakteren Berechnungen den Faktor W unbedingt einführen muß. Sein Einfluß 
ist bei den ausgedehnten Atmosphären und besonders bei den planetarischen 
Nebeln wesentlich. | 

Die Formel (8.37) haben wir für ein Atom mit einem einzigen Niveau ab- 
geleitet. Wie jedoch aus umfangreichen Berechnungen, die auch die höheren 
Niveaus berücksichtigen, folgt, wird das Resultat dadurch nicht prinzipiell 
geändert. Außerdem erinnern wir daran, daß unseren Ableitungen die An- 
wendung der Gleichung J, = W B, zugrunde liegt. Der Einfluß eines Fehlers in 
T „ist dagegen - wie wir aus (8.37) erkennen - von weitaus geringerer Bedeutung. 


6. Die Anwendung des KIRcHHorFrschen Gesetzes 


Wir betrachten jetzt als letztes die Frage der Anwendung der KIRCHHOFF- 
schen Formel (3.10) auf die Sternphotosphären. Zu diesem Zweck erinnern wir 
daran, daß die Rekombinationsprozesse die vornehmlichen Prozesse sind, die 
das Emissionsvermögen der Materie in der Photosphäre bestimmen. Die frei- 
frei-Übergänge spielen eine untergeordnete Rolle. Sie sind nur im fernen infra- 
roten Spektralbereich von Bedeutung. Daher können wir uns bei unseren Über- 
legungen über die Anwendbarkeit des Gesetzes (3.10) auf die Rekombinations- 
prozesse beschränken. Wir betrachten Rekombinationen auf ein beliebiges 
k-tes Niveau eines (r + 1)-fach ionisierten Atoms. 

Die auf das Freguenzintervall von » bis» + dv und den Einheitsraumwinkel 
bezogene Energiemenge, die bei diesen Übergängen von 1 cm? Materie in 1 sec 
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ausgestrahlt wird, ist durch die Formel (5.57) bestimmt. Bei Benutzung von 
(5.52), (5.49), (5.8) und (5.55) erhalten wir: 


hv-Xr,k 


c? - 2 
| ta har. 


od { } 9,,uhv?k, 
J» pay = NN, +1 
P u, +16? (2rm,kT,)? 
(8.38) 


Wir führen in diese Formel Z,(0) = B,(T) ein, nehmen 7 = T, an und drücken 
mit Hilfe von (5.11), (5.12) und (5.54) das Produkt n,,ın, durch N,,„ &us. Dann 
erhalten wir unter Berücksichtigung von (5.6) an Stelle von (8. 38): 


i,(8) odv = n,,„k,B,(T) dv. (8.39) 


Somit ergibt sich durch Anwendung der Formeln des thermodynamischen 
Gleichgewichtes (mit ein und derselben Temperatur) auf (8.38) automatisch 
das KıRcHHoFFsche Gesetz (3.10), was auch zu erwarten war. 

Daher reduziert sich die Frage nach der Anwendbarkeit des KIRCHHOFF- 
schen Gesetzes (3.10) auf die Sternphotosphäre wieder auf die Frage nach der 
Anwendbarkeit der oben erwähnten Formeln. 

;,(0) in der Formel (8.38) wird durch das Produkt der beiden Faktoren be- 
stimmt, die in der geschweiften Klammer enthalten sind. Man könnte glauben, 
daß dieses Produkt nur durch den Ionisationszustand der Atome und die kine- 
tische Temperatur bestimmt- wird. Dies ist jedoch nicht so. Im Grunde ge- 
nommen muß man 7, in zwei Faktoren aufspalten: inx, und B,, wobei x, durch 
die optische Tiefe der Materie längs der gegebenen Richtung bestimmt ist. 
Daher muß man beim Übergang von dem Produkt n,r, ,, auf die Anzahl der 
absorbierenden Atome das BOLTZMANNsche Gesetz (5.54) anwenden, wie wir 
es bei der Ableitung von (8.39) aus (8.38) getan haben. Die Frage nach der An- 
wendbarkeit der BoLtzmAansschen Formel behalten wir uns jedoch für das 
nächste Kapitel vor. Im Augenblick interessiert uns nur die Ionisation. Hier 
‚ist aber — wie wir gesehen haben - die Situation offenbar günstig, d.h., die Ab- 
weichungen von.der SAHAschen Formel können nicht groß sein. 

Der zweite Faktor der Formel (8.38) wird durch die kinetische Temperatur 
der Elektronen bestimmt, und folglich ist die grundlegende Frage die, ob die 
Temperatur 7, die die Ionisation bestimmt, merklich von der Temperatur T, 
abweicht. Die Übereinstimmung: zwischen der Theorie des Strahlungsgleich- 
gewichtes und den Beobachtungen spricht dafür, daß in den Hauptschichten 
der Photosphäre die Gleichheit zwischen 7 und 7, mit hinreichender Genauig- 
‚keit erfüllt ist. Wenn dies richtig ist, so ist die Anwendung des KIRCHHOFF- 
schen Gesetzes auf die Sternphötosphären völlig gerechtfertigt. Selbstverständ- 
lich sind jedoch noch weitere eingehende Untersuchungen über die Beziehung 
zwischen 7 und 7, erforderlich. 

Von besonderer Wichtigkeit ist das Problem des Zusammenhangs zwischen 
T und T,, in den ausgedehnten Photosphären, in denen sich das Strahlungsfeld 
J, selbst sehr merklich von B, unterscheiden kann. Endlich muß man sich vor 
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Augen halten, daß in den Sternphotosphären außer den oben betrachteten 
Prozessen, die 7, auf dem gegebenen Niveau bestimmen, noch andere Prozesse 
(z.B. elektromagnetischen Charakters) auftreten können, wie es z.B. in den 
:oberen Schichten der Sonnenchromosphäre und besonders in der Sonnenkorona 
der Fall ist. Wenn in mehreren Fällen ein beträchtlicher Unterschied zwischen 
T, und der in die Formel J, = W B,(T) eingehenden Größe 7 auftritt, so kann 
man eine weitere Anwendung des KIRCHHOFFschen Gesetzes (3.10) nicht mehr 
rechtfertigen. Für den Koeffizienten J, benutzt man unmittelbar den Ausdruck 
(8.38), wobei man natürlich für die gegebene Frequenz » die Rekombination auf 
alle möglichen Niveaus berücksichtigt. In diesem Fall ist die Beziehung zwi- 
schen der kinetischen Temperatur der Schichten der Photosphäre und der In- 
tensität der aus ihnen austretenden Strahlung sehr kompliziert; ein geeignetes 
Beispiel betrachten wir in $ 19 im dritten Kapitel. 

Endlich können auch starke Abweichungen von der BoLTzmAnnschen 
Verteilung einer Anwendung der Formel (3.10) im Wege stehen. 
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KAPITEL U 


Die Entstehung der Absorptionslinien in den Spektren der Sterne 


99. Der Mechanismus der Entstehung der Absorptionslinien 
in den Sternatmosphären 


1. Grundlegende Definitionen 


Das Auftreten von Absorptionslinien in dem Spektrum eines Sternes be-. 
deutet, daß die Intensität seines kontinuierlichen Spektrums für bestimmte 
Frequenzen, die den Übergängen der Elektronen von einem Niveau zum 
anderen entsprechen, geschwächt wird. | 

Um diese Abschwächung quantitativ festlegen zu können, führen wir die 
sogenannte Restintensität r, ein, die das Verhältnis der Intensität /, im Innern 
der Linie bei der gegebenen Frequenz » zu der für diese Frequenz interpolierten 


Intensität I) des kontinuierlichen Spektrums ist (Abb.22a): 


bh (9.1) 


r, = Fr 
(Analog wird r, auch für den Strahlungsstrom A, definiert.) 

In den Frequenzen des kontinuierlichen Spektrums ist natürlich r, = 1. Als 
Ergebnis erhalten wir eine Linienkontur, wie sie in Abb.22b dargestellt ist. 
r,, das gleich dem kleinsten Wert von r, ist, wird als zentrale Restintensität be- 
zeichnet. 

R,=1-— r, bezeichnet man als Linientiefe in der gegebenen Frequenz im 
Innern der Linie. | | 

Die innersten Teile einer Linie nennt man ihren Kern. Die äußersten Teile 
einer Linie (im Vergleich zur Linienmitte) nennt man ihre Flügel. 

Wie wir im folgenden sehen werden, spielt für zahlreiche Aufgaben die so- 
genannte Gesamtabsorption in der Linie oder, mit einem anderen Ausdruck, die 
Äquivalentbreite der Linie eine große Rolle. Diese Größe ist folgendermaßen 
definiert: 


w,= [(1—r,)dv = | R,dv (9.2) 
oder | 


w= [(1—r)da = | R,da. (9.3) 
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Die Indizes v und A zeigen an, daß W im ersten Fall in der Frequenzskala und 
im zweiten Fall in der Wellenlängenskala gemessen wird. Die Integration in 
(9.2) und (9.3) erstreckt sich über die gesamte betrachtete Linie. In Abb.22b 
ist W, durch die gestrichelte Fläche kenntlich gemacht. Die Beobachter geben 
W gewöhnlich in der Wellenlängenskala an und messen sie in Ängström oder 


konfinvierliches 
Spektrum 


Abb. 22 


Milliängström. Wie aus der Definition der Äquivalentbreite folgt, ist sie gleich 
der Breite eines rechteckigen Abschnittes des Spektrums, mit der zentralen 
Intensität Null, dessen Fläche gleich der von der Kontur der vorliegenden Spek- 
trallinie begrenzten Fläche ist, d.h. gleich der gestrichelten Fläche in Abb.22b. 
Dies ist in Abb. 22c dargestellt. 

Es liegt auf der Hand, daß W, die Stärke oder die Intensität einer gegebenen 
Linie in einem Sternspektrum charakterisiert. Je größer die Äquivalentbreite 
dieser Linie ist, desto stärker ist die Absorption dieser Linie. 


Sr 
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2. Der. Mechanismus der Entstehung der Absorptionslinien 


Wir erläutern jetzt, auf. welche Weise die Absorptionslinien in den Stern- 
spektren überhaupt entstehen. 

Es versteht sich von selbst, daß der Absorptionskoeffizient in den Frequen- 
zen der Absorptionslinien größer als in den ihnen benachbarten Frequenzen des 
kontinuierlichen Spektrums ist. In den Frequenzen der Absorptionslinien setzt 
sich der Absorptionskoeffizient aus dem kontinuierlichen Absorptionskoeffi- 
zienten (frei-gebunden- und frei-frei-Übergänge) und dem Absorptionskoeffizien- 
ten zusammen, der einem vorgegebenen diskreten Übergang entspricht. Hier- 
durch wird auch die Existenz der Absorptionslinien erklärt. Sie sind Teile des 
Spektrums, in denen die Photosphärenstrahlung durch eine zusätzliche Ab- 
sorption geschwächt wird. Es erhebt sich nun die grundlegende Frage, wie die 
Absorptionslinien entstehen: Ebenso wie beispielsweise die Absorptionsstreifen 
jenseits der Seriengrenzen im kontinuierlichen Spektrum der frühen Sterne 
(siehe Abb.17), d.h. infolge einer wahren Absorption, oder durch Streu- 
ung der Strahlung. Im ersten Fall wird die Schwächung der Strahlung in 
einem beliebigen Spektralbereich durch zwei Ursachen hervorgerufen: 1. Der 
Absorptionskoeffizient ist in.dem betrachteten Bereich größer als in den be- 
nachbarten Bereichen; 2. die Temperatur in der Photosphäre nimmt nach außen 
hin ab. Wenn der Absorptionskoeffizient innerhalb des betrachteten Spektral- 
bereiches sehr groß ist, kommt die Strahlung unmittelbar aus den wenig heißen 
Schichten an der Oberfläche der Photosphäre; daher ist die Intensität der aus 
der Oberfläche austretenden: Strahlung genähert gleich der Intensität B,(T,), 
wobei 7, die Oberflächentemperatur des Sternes ist. 

Wir betrachten jetzt die Mitte einer beliebigen starken Absorptionslinie im 
Sonnenspektrum. In diesem Fall ist der Absorptionskoeffizient sehr groß. Daher 
besteht in jedem beliebigen Bereich der. Sonnenscheibe für die Frequenzen der 
Linienmitte näherungsweise die Gleichung I, = B,(T,). Andererseits ist am 
Sonnenrand nach Formel (4.30) die Gleichung I, = B,(T,) für beliebige Fre- 
quenzen näherungsweise gültig und insbesondere für diejenigen Bereiche des 
kontinuierlichen Spektrums, die an die betrachtete Linie grenzen. Folglich 
müßte r, für die Mitte einer starken Linie am Sonnenrand gleich Eins sein, d.h., 
die starken Linien müßten am Sonnenrand verwaschen sein und in einigen 
Fällen sogar verschwinden. Dies steht im Widerspruch zu den Beobachtungen. 
Die Kontur einer starken Absorptionslinie am Sonnenrande unterscheidet sich 
fast gar nicht von der Kontur derselben Linie in der Sonnenmitte. Zur Veran- 
schaulichung zeigen wir in Abb.23 die Konturen der Linien H und K für zwei 
Punkte der Sonnenscheibe: für die Sonnenmitte (ausgezogene Kurve) und für 
den Abstand .R = 0,98 Ro von der Sonnenmitte (gestrichelte Kurve). Die Kon- 
turen wurden von W.B.NTkoxnow und A.B. SEwERNY ermittelt. Daher 
können wir, indem wir uns auf die Beobachtungen stützen, den ersten Mechanis- 
mus T(die wahre Absorption) als nicht zutreffend abtun: Dies hat zur Folge, daß 
man bei der Beschreibung der Prozesse, die für die Entstehung der Absorptions- 
linie verantwortlich sind, das KIRCHHoFFsche Gesetz nicht benutzen darf. 
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Um unsere obige Schlußfolgerung. verständlich zu machen, teilen wir .die 
Sternphotosphäre in Gedanken in zwei Schichten auf: in eine untere, in der der 
Hauptanteil der von uns beobachteten Strahlung der Photosphäre erzeugt wird, 
und eine obere, in der hauptsächlich die Absorptionslinien entstehen. Die untere 
Schicht bezeichnen wir wie früher als Photosphäre, während wir die obere um- 
kehrende Schicht nennen wollen. Zur Vereinfachung nehmen wir an, daß die 
umkehrende Schicht aus Atomen besteht, die nur zwei Energieniveaus be- 


Abb. 23 


sitzen, ein erstes und ein zweites. Folglich können diese Atome nur in einer be- 
stimmten Frequenz absorbieren und emittieren. Die Anregung dieser Atome 
und die ihr entgegengesetzten Übergänge aus dem zweiten Zustand in den ersten 
können unter dem Einfluß der folgenden Prozesse vor sich gehen: 1. durch Zu- 
sammenstöße mit umgebenden Teilchen und 2. infolge einer Absorption und 
darauffolgender Reemission von Lichtquanten. 

Wenn der erste Faktor überwiegt, hat die MAxweLrsche :Geschwindigkeits- 
verteilung der stoßenden Teilchen zur Folge, daß das Verhältnis der Anzahl der 
Atome im zweiten und ersten Zustand durch das BOLTZMAnNsche Gesetz und 
das Verhältnis des Emissionskoeffizienten zum Absorptionskoeffizienten durch 
das KIRcHHoFrFsche Gesetz (3.10) bestimmt. wird. Elementare Berechnungen 
zeigen jedoch, daß in den Sternatmosphären die Atomübergänge durch Stöße 
im Vergleich zu den Prozessen der Photoanregung mit darauffolgender Re- 
emission sehr selten sind. Ebenso wie bei der Stoßionisation (siehe $ 8) findet 
dieser Umstand durch die geringe Dichte der Materie in den Sternphotosphä- 
ren, d.h. durch die geringe Konzentration der anregenden Teilchen, seine Er- 
klärung. Folglich können wir uns dem zweiten Faktor zuwenden. 

Die in der umkehrenden Schicht befindlichen Atome absorbieren in einer 
vorgegebenen Frequenz die Strahlung der Photosphäre und streuen ‚diese 
Strahlung nach allen Seiten, darunter auch rückwärts, in die Photosphäre, wo 
diese Strahlung nach der Absorption durch die Atome. der Photosphäre wieder 
in anderen Frequenzen emittiert wird. Je mehr streuende Atome in der um- 
kehrenden Schicht vorhanden sind, desto größer ist die Wahrscheinlichkeit, daß 
ein Lichtquant der betrachteten Frequenz nach einer beträchtlichen Anzahl von 
Streuungen in die Photosphäre zurückgeworfen wird und verschwindet. Somit 
besteht in diesem Fall die Wirkung der umkehrenden Schicht darin, daß sie einen 
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bestimmten Teil der in der betrachteten Frequenz aus der Photosphäre aus- 
tretenden Lichtquanten in die Photosphäre zurücksendet (diffuse Reflexion). 
Dagegen tritt die Strahlung der Photosphäre in den Frequenzen des kontinuier- 
lichen Spektrums ungehindert oder fast ungehindert durch die umkehrende 
Schicht hindurch. Das Ergebnis dieser Streuung ist das Auftreten einer Ab- 
sorptionslinie. Ihre Tiefe hängt von der Anzahl der streuenden Atome in der um- 
"kehrenden Schicht ab. 

Weil die Wirkungsweise der umkehrenden Schicht in der diffusen selektiven 
Reflexion der Strahlungsenergie in die Photosphäre zurück besteht, wo sie in 
andere Frequenzen umgewandelt wird, ist in den äußeren Schichten der um- 
kehrenden Schicht die Strahlungsintensität in der betrachteten Frequenz klei- 
ner als in der Photosphäre. Die geringere Strahlungsintensität führt zu einem 
geringeren Prozentsatz angeregter Atome. Von der Anzahl der angeregten 
Atome hängt aber der Emissionskoeffizient 5, ab. Daraus ergibt sich, daß das 
Verhältnis von 5, zu x, in der umkehrenden Schicht kleiner sein muß als in 
der Photosphäre, und folglich auch kleiner, als aus dem KIRCHHOFF schen Gesetz 
folgt. 

Die Annahme, daß der für die Entstehung der Absorptionslinien verantwort- 
liche Mechanismus vorwiegend in der Streuung der Strahlung besteht, 
findet durch Beobachtungen und mehr ins einzelne gehende Untersuchun- 
gen der in den Sternphotosphären herrschenden Bedingungen ihre Bestätigung. 


3. Die Ableitung der Strömungsgleichung für kohärente Streuung 


In dem vorliegenden und in den vier folgenden Paragraphen betrachten wir 
die Prozesse der kohärenten Streuung, bei der die Frequenz des reemittierten 
Quants genau (!) die gleiche ist wie die Frequenz des absorbierten Quants und 
nur die Richtungen verschieden sind. Die Prozesse der inkohärenten Streu- 
ung werden wir in $ 14 behandeln. 

Unter der Voraussetzung, daß wir es mit einer kohärenten Streuung zu tun 
haben, stellen wir jetzt die Strömungsgleichung für diese Prozesse auf. Den 
zu einem diskreten Übergang, durch den eine vorgegebene Linie entsteht, ge- 
hörigen Absorptionskoeffizienten bezeichnen wir mit o,; die Größe o, beziehen 
wir auf die Masseneinheit. Den analogen, aufein Atom bezogenen Absorp- 
tionskoeffizienten bezeichnen wir mit s,. Die Beziehung zwischen beiden wird 
durch eine zu (9. 22) analoge Formel hergestellt. 

Wir wollen einen Ausdruck für den Absorptionskoeffizienten im Falle der 
kohärenten Streuung herleiten. Wie aus physikalischen Untersuchungen her- 
vorgeht, besitzen die Prozesse der Reemission von absorbierten Quanten eigent- 
lich keinen isotropen Charakter. Es zeigt sich, daß die Reemission in den ver- 
schiedenen Richtungen eine unterschiedliche Wahrscheinlichkeit besitzt. Hier- 
bei ist die Wahrscheinlichkeit dafür, daß die Richtung des Quants nach der 
Streuung innerhalb des Raumwinkels dw liegt, in den meisten Fällen propor- 
tional (1 + cos? o)dw; @ ist der Winkel zwischen den einfallenden und den ge- 
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streuten Quanten. Eine von V. A. AMBARZUMJAN!) durchgeführte Unter- 
suchung des Streuproblems zeigt jedoch, daß bei dem angegebenen Gesetz, 
d.h.1 + cos? o, die Endergebnisse der Lösung des Streuproblems keine starken 
Abweichungen von denjenigen aufweisen, die man bei isotroper Streuung er- 
hielte. Im Hinblick hierauf nehmen wir an, daß die Reemission isotrop ist. 
Die exakte Berücksichtigung der Abhängigkeit der Reemissionswahrschein- 
lichkeit von © ist eine der nächsten Aufgaben der theoretischen Astrophysik. 

Wenn wir die Reemission als isotrop voraussetzen, können wir unmittelbar 
den Ausdruck für 7, für den Fall reiner Streuung schreiben. Tatsächlich ist 
nach (3.6) die Energiemenge, die von einem Gramm Materie in 1 sec in der 
Frequenzeinheit absorbiert wird, gleich 


o,|I,do. (9.4) 
ar 


Da wir stationäre Sterne betrachten, wird diese absorbierte Energiemenge 
von den Atomen in demselben Zeitintervall in Form reemittierter Quanten. 
wieder abgegeben. Da wir die Reemission als isotrop vorausgesetzt haben, er- 
halten wir j, durch Division des Ausdruckes (9.4) durch den vollen Raumwinkel 


4, also 
Jy ee v y Ar y”y° z ) 


4m 


Bei der Ableitung von (9.5) haben wir offenbar vorausgesetzt, daß wir es mit 
rein kohärenter Streuung zu tun haben, da die absorbierte Energie in der- 
selben Frequenz reemittiert wird! | | 

Somit besteht bei Isotropie der Reemissionsprozesse der Unterschied zwi- 
schen den Formeln für die wahre Absorption und für die Streuung darin, daß 
in dem Ausdruck für den Emissionskoeffizienten die Funktion BD, durch das 
Mittel der Intensität J, ersetzt wird. Mit Rücksicht hierauf können wir die 
Strömungsgleichung für planparalelle streuende Schichten sofort in folgender 
Gestalt schreiben: 


I 
0 —= 1,(0) — J,, (9.6) 
wobei 
dt, = o,0odh. (9.7) 


Hierbei ist es klar, daß die Strömungsgleichung (9.6) nur die Änderungen von 
Z,(%) berücksichtigt, die durch das Auftreten der kohärenten Streuprozesse 
bedingt sind. 


t) V. A. AMBARZUMJAN, Diffusion des Lichtes durch ein streuendes Medium großer op- 
tischer Dicke. Abhandlungen der Akademie der Wissenschaften der UdSSR 43, 106, 1944 
(B.A. Am6bapııyman, vihhysna cBeTa vepes paccenBamwınyro cpeny 601 10H ONTMUecHoH 
ronmm. Morsansı Arapemmu Hayk CCCP, 48, 106, 1944). 
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d 
Wir multiplizieren jetzt beide Seiten von (9.6) mit =. und integrieren das 
Resultat über den vollen Raumwinkel: 2 


d do 1 drHH, dw 
| I == = PARBIRHIRER i 
Iminenoi® FB - [1.0 7 J,=0. (9.8) 


dr — Ir de (1A 


Y 
4n 
Der Strahlungsstrom x.H, ist also in rein streuenden Atmosphären, die aus 
planparallelen Schichten zusammengesetzt sind, in allen Tiefen konstant. 
Zum Unterschied vom Fall des lokalen thermodynamischen Gleichgewichtes 
tritt bei kohärenter Streuung die Konstanz des Strahlungsstromes einer vor- 
gegebenen Frequenz auf. 2. 


4. Die Lösung der Strömungsgleichungen 


Wir betrachten jetzt das folgende Modell: Über den Schichten, die das kon- 
tinuierliche Spektrum ausstrahlen (der „Photosphäre“ des Sternes) befindet 
sich eine streuende Schicht (die „umkehrende Schicht“). Hierdurch grenzen 
wir von neuem die Schichten, in denen das kontinuierliche Spektrum und die 
Absorptionslinien entstehen, scharf voneinander ab. Mit welchem Grad von 
Genauigkeit dieses Modell eine wirkliche Sternatmosphäre ersetzen kann, wer- 
den wir später behandeln. 

Unsere Hauptaufgabe ist die Berechnung des Strahlungsstromes xH,, der 
aus der Oberfläche der streuenden Schicht austritt. Die Intensität der konti- 
nuierlichen Strahlung, die aus der „Photosphäre“ austritt, ‚bezeichnen wir mit 
1,8). 

Da das betrachtete Schema von einer realen Photosphäre abweicht, genügt 
es für unsere. Überlegungen, wenn. wir von der im dritten Paragraphen be- 
handelten Näherungsmethode Gebrauch machen, die auf der Einführung mitt- 
lerer Intensitäten beruht. 

Wir bezeichnen die mittleren Strahlungsintensitäten in den zugehörigen 
Halbkugeln wieder mit /, und I, und berücksichtigen, daß die Gleichung (9.6) 
analog der Gleichung (3.12) ist und im Fall der unteren Halbkugel (wenn man 
den Winkel v—= nr — ® einführt) analog der Gleichung (3.17) ist. Dann können 
wir für I, und I, auf Grund von (3.61) und (3.62) sofort 


2:dF.. 
a Mus ei. 9.9 
3 dT, y Re ( ) 
2:dl],; 
Ba ER; 9.10 
2 dr, L, + J, (9 ) 


schreiben. Die. Addition der Gleichungen (9.9) und (9.10) ergibt 


dl, +1) 


3 
I, rel 1 
z 7 (,—J,) (9.11) 


v 
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Berücksichtigen wir, daß nach (3.50) die Differenz der mittleren Intensitäten 
gleich A, ist und nach unserer obigen Ableitung HZ, in planparallelen streuenden 
Schichten konstant ist, so finden wir 


3 
I,+lL, = Er +D,,; (9.12) 
wobei D, eine Integrationskonstante ist. Aus (9.12) folgt, daß sie gleich der 
Intensität /, an der äußeren Grenze der umkehrenden Schicht ist, wo T, = 0 
und /, = 0. Für r, = 0 (wo L,= 0) ist diese Intensität auf Grund der Bezie- 
hung (3.50) ihrerseits gleich H,. Also ist D, — H, und deshalb 


+ = Hr, + H,. (9.13) 


Wir bestimmen jetzt 7,. Zu diesem Zweck schreiben wir die Gleichungen 
(3.50) und. (9.13) für das tiefste Niveau der umkehrenden Schicht auf. Wenn wir 


die optische Dicke der gesamten streuenden Schicht mit % bezeichnen, fin- 


den wir . 
ee =H, 
3 (9.14) 
Wet De= Hu + HB, 
Die Addition beider Ausdrücke liefert 
H, i 
’ 2) 1 — Pad 


(I,),. ist die mittlere Strahlungsintensität auf dem unteren Niveau der 


streuenden Schicht. Es ist jedoch klar, daß diese mit zz: multiplizierte mittlere 
Intensität gleichzeitig gleich dem Strom der kontinuierlichen Strahlung der 
Photosphäre in der gegebenen Frequenz ist, d.h. gleich 


T 


rıH, = 2x |, (9) cosdsinddP. (9.16) 
6 


Setzen wir u =0, d.h. nehmen wir an, daß in der vorliegenden Frequenz 
keine Schwächung der Strahlung durch Streuung auftritt, erhalten wir nach 


(9.15) (Z,)s = H,. Die Größe m H! ist der zu der gegebenen Frequenz inter- 
1 gg q 


polierte Strom der kontinuierlichen Strahlung. Weil ferner z H, der Strahlungs- 
strom in der Linie ist, können wir für die Restintensität schreiben: 


1 
= ED = ———. (9.17) 


0 ER 
H, 1 En Z® 
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Die durch den Ausdruck (9.17) bestimmte Restintensität r, ist für den Strah- 
lungsstrom abgeleitet worden. Daher ist die Formel (9.17) auf die Strahlung 
eines entfernten Sternes oder auf die Strahlung der Sonnenscheibe im 
ganzen genommen anwendbar. 

Nach dieser Formel verkleinert sich r, mit zunehmendem s, und folglich 7, 
In der Linienmitte, wo s, und r, ihr Maximum haben, ist r, am kleinsten. Somit 
erhalten wir eine Kontur von einem Aussehen, wie esin Abb.22b dargestellt ist. 

‘Um die Kontur einer Absorptionslinie nicht für die gesamte Sonnenscheibe, 
sondern für einen bestimmten Punkt, d.h. für irgendeine Richtung ®, zu erhal- 
ten, ist die Gleichung (9.6) zu lösen. Wenn wir von der schon erwähnten for- 
malen Identität dieser Gleichung mit der Gleichung (3.12) ausgehen, können 
wir die durch die Gleichungen (3.26) und (3.27) angegebenen Lösungen be- 
nutzen. Hierbei müssen wir uns der letzten zuwenden, weil sie die Intensität 
angibt, die durch eine Schicht mit einer endlichen optischen Tiefe bestimmt 
wird. Uns interessiert in dem vorliegenden Fall die Strahlung, die von den 


Richtungen O<’< 5 eingeschlossen wird; an Stelle von y müssen wir da- 


her in (3.27) y = rn — ® einführen. Dann erhalten wir für I,(%, T,) 


N en a (E; RT dOdt,, (9.18) 
ö 


wobei @, eine Integrationskonstante ist. 
Für J, können wir den aus (3.51) und (9.13) folgenden Ausdruck benutzen: 


1 3 
J, = 5>#H \ - 3). (9.19) 
Nach (9.18) besteht auf der oberen, äußeren Grenze der umkehrenden 
Schicht, wo Tr, = 0, die Gleichung 
L (8,0) = 6,. (9.20) 


Ferner haben wir an der unteren Grenze der umkehrenden Schicht, wo 
„=d, 
1,(8,7) = 18). (9.21) 


Schreiben wir (9.18) für dieses Niveau auf und lösen wir den erhaltenen Aus- 
druck nach @, auf, so erhalten wir auf Grund von (9.20) 


o 
T 


1,8,0) = De" 4 Ic” seeddt,. (9.22) 
0 


Setzen wir endlich den Ausdruck (9.19) in (9.22) ein und führen wir die 
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Integration aus, so finden wir 


co 
-7 sec# 
v 


I,(8,0) = I,()e 


2u _ (( 25 en ’) a I Ir = + > cos 2) » (9.23) 
2 2 2 2 
wobei wir an Stelle von H, den Ausdruck aus (9.17) einführen können. 
Die Restintensität r,(0) können wir im vorliegenden Fall durch den Quo- 


tienten en ausdrücken. In Verbindung mit der Definition des’ Stromes H x 
ist R 
2 
/ I. (8) cos#sin #dd 
I, (9,0) -7° secd 0 
ee — 


x (I + 3.0000) Be. I a = .- 300) (9.24) 


Um also für einen vorgegebenen Winkel # die Abhängigkeit der Größe r, (0) 
von der Frequenz zu ermitteln, müssen wir kennen: 1. Das Gesetz der Ände- 
rung von r,, mit der Frequenz, 2. das Gesetz der Randverdunkelung für die In- 
tensität der kontinuierlichen Strahlung in dem vorliegenden Spektralbe- 
reich, d.h. die Änderung von I,(8) in Abhängigkeit vom Winkel ®. Diese kann 
unmittelbar den Beobachtungen entnommen werden. 

Über den Vergleich der Formeln (9.24) und (9.17) mit den Beobachtungen 
werden wir später sprechen, nachdem wir uns mit der Abhängigkeit der Größe 
o, von der Frequenz vertraut gemacht haben. Insbesondere werden wir sehen, 
daß diese Formeln für die Flügel gewisser Linien in den Spektren der Sonne und 
der Sterne manchmal zu einer befriedigenden Übereinstimmung zwischen der 
Theorie und den Beobachtungsergebnissen führen, wenn man die in Tr, ein- 
gehenden Parameter in geeigneter Weise wählt. 

Die Formel (9.24) zeigt in Übereinstimmung mit der Beobachtung, daß sich 
die Konturen der Absorptionslinien von der Sonnenmitte zum Sonnenrand im 
allgemeinen wenig ändern.!) Sehr oft ist jedoch die Übereinstimmung zwischen: 


ı) Für die Mitten der starken Linien, wo 7, sehr groß ist, folgt dies unmittelbar aus (9.24), 


[07 
v 
| | 3 

weil einerseits die Restintensität r, (9) für T, — 00 dem Quotienten ( + 2 c08 0): I 2 (9): 
proportional ist und andererseits im visuellen Spektralbereich die Intensität I B (9) selbst 


3 = 
annähernd das Gesetz ( + 2 008 0) befolgt; so daß im allgemeinen die Anderung vonr, (9) 
mit dem Winkel 9 schwach ist. 
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Theorie und Beobachtung unbefriedigend. Der quantitative Vergleich der Er- 
gebnisse der dargelegten Theorie mit den Beobachtungen fördert eine Reihe 
von Unstimmigkeiten zutage. So müßten z.B. in der Mitte der starken Ab- 


sorptionslinien, wo rt, sehr groß ist, nach den Formeln (9.17) und (9.24) die 
Werte der zentralen Restintensitäten in der Nähe von Null liegen. Dies steht 
jedoch im Widerspruch zu der Beobachtung, was sich natürlich aus der un- 
genügenden Übereinstimmung unseres Modells mit einer realen Photosphäre 
erklärt. 


5. Die Ableitung der Strömungsgleichung unter Berücksichtigung der Streuung 
und der wahren Absorption 


Die grundlegende vereinfachende Voraussetzung bei unserem Modell ist die 
künstliche Aufteilung der Sternatmosphäre in zwei völlig verschiedene Be- 
reiche: die „Photosphäre‘“ und die „umkehrende Schicht“. In Wirklichkeit exi- 
stiert solch eine Aufteilung natürlich nicht. Tatsächlich besitzen nicht nur die 
Atome der ‚„umkehrenden Schicht“, sondern auch die Atome der ‚Photo- 
sphäre‘‘ ein Streuvermögen, so daß an der Entstehung der .Absorptionslinien 
sämtliche Photosphärenschichten der Sterne (oder der Sonne) beteiligt 
sind. Aus unseren Darlegungen folgt, daß wir bei einer strengen Lösung des 
betrachteten Problems die Aufteilung der Sternatmosphäre in eine ‚„Photo- 
sphäre“ und eine „umkehrende Schicht‘ fallen lassen und von einer allge- 
meinen Strömungsgleichung ausgehen müssen, die nicht nur die Streuungs- 
prozesse, sondern auch die Absorptionsprozesse berücksichtigt. 

Bei ihrer Aufstellung müssen wir davon ausgehen, daß in einer wirklichen 
Atmosphäre die Schwächung der Intensität eines Lichtstrahles auf der Strecke 
ds in den Frequenzen der Absorptionslinien nicht nur durch den selektiven Ab- 
sorptionskoeffizienten o,, sondern auch durch den kontinuierlichen Absorp- 
tionskoeffizienten x, bestimmt wird. Daher ist die von-einem Zylinder mit dem 
Volumen.dods (siehe Abb. 3) absorbierte Strahlungsenergie,. die auf das Fre- 
quenzintervall dv, den elementaren Raumwinkel dw und das. Zeitelement dt 
bezogen ist, nach (2.25) gleich | 


Asp = —I,(#, + o,)odsdwdodtdv. (9.25) 


‚Wir geben die Energie an, die von dem Zylinder infolge der wahren kon- 
tinuierlichen Absorption ausgestrahlt wird. Nach (2.21) und (3.10) kön- 
nen wir für diese Prozesse 


AEN = »,B,cdodsdwdtdv (9.26) 


schreiben, weil wir für die Prozesse der wahren Absorption die Anwendbarkeit 
der Gesetze des thermodynamischen Gleichgewichtes voraussetzen. 

Besondere Beachtung erfordern die Prozesse der selektiven Schwächung 
der Strahlung, d.h. die Prozesse, die nur in den Frequenzen der Linien vor 
sich gehen. Zu diesen Prozessen gehören: 
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1.:Die im vorliegenden Paragraphen schon betrachtete Streuung der Strah- 
lung. 

2. Die wahre selektive Absorption, die mit diskreten Elektronensprüngen 
verbunden ist. 

Die zuletzt erwähnten Prozesse wurden von uns auf den Seiten 42-43 behan- 
delt. Wir berechnen zunächst AE m für die Streuprozesse. Von der gesamten 
Energie, die von unserem Zylinder selektiv absorbiert wird, d.h. von der 
Energiemenge I,o,odsdwdodtdv, werde der Bruchteil 1 — &, in Form einer 
kohärenten Streustrahlung reemittiert, so daß demgemäß. der Anteil e, 
der erwähnten Energie für die Prozesse der wahren selektiven Absorp- 
tion verausgabt wird. Mit anderen Worten, der Anteil derjenigen Absorptions- 
energie, der in’ Form einer gestreuten Strahlung reemittiert wird; ist gleich 
I,o,(1— &8)odsdwdodtdv. Dies bedeutet aber, daß der Absorptionskoeffi- 
zient, ee nur den Prozessen der nachfolgenden Streuung entspricht, nicht 
gleich o,, sondern gleich. o,(1 — &,) ist. Folglich ist nach (9.5) und (2.21) die 
Energiemenge, die von unserem , Zylinder infolge kohärenter Streuung reemit- 


tiert wird, gleich. &) 
AEm = 0o,(1 — &)J,ododsdwdtdv. . (9.27) 


Wir wenden uns jetzt der Emission zu, die der wahren selektiven Absorption 
entspricht. Nach unserer obigen Bemerkung ist die (aus.dem Strahlenbündel) 
von unserem Zylinder absorbierte Energiemenge, die auf diese Prozesse zurück- 
zuführen ist, gleich I,o,e,odsdwdodtd»v; folglich ist der zu der wahren selek- 
tiven Absorption gehörige. Absorptionskoeffizient gleich o,e,. Da wir für die 
wahren Absorptionsprozesse die Anwendbarkeit des KircHmorrschen Gesetzes 
(d.h. das Vorhandensein eines lokalen thermodynamischen Gleichgewichtes) 
vorausgesetzt haben, ist die vom betrachteten Zylinder ausgestrahlte Energie- 
menge, die der wahren selektiven Emission entspricht, nach (2.21) und (3.10) - 
gleich 3 
AEem = 0,8,B,odsdwdtdvdo. (9.28) 


Wir weisen auf folgenden Unterschied zwischen der Streuung und der wahren 
selektiven Absorption hin: ‚Bei der Streuung. wird die gesamte absorbierte 
Energie I,o,(1 — &,)odsdwdodtdv wieder in Form von gestreuter ‚Energie 
reemittiert; bei. der:wahren Absorption ist diese Gleichheit der absorbierten 
und reemittierten Energie nicht erfüllt. Die durch die Formel (9.28) angegebene 
emittierte Energie steht in keiner unmittelbaren Beziehung zu der absorbierten 
Energie, d.h. zu der Größe I,o,e,odsdwdodtdv. Dies entspricht dem auf. Seite 42 
erwähnten Sachverhalt, daß "bei der wahren Absorption zwischen den absor- 
bierten und den, emittierten Quanten kein unmittelbarer Zusammenhang 
besteht. 

Wir stellen jetzt, genauso wie bei der Ableitung von @. 26), die Bilanz zwischen 
der. absorbierten und der emittierten Energie auf und erhalten unter Benutzung 
von (2:27) 2 gesuchte Strömungsgleichung: 


cos® “ Ve ee ern, (9.29) 
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Ohne Berücksichtigung der wahren selektiven Absorption (e, = 0) nimmt diese 
Gleichung die Gestalt 
I, (0) 


EL) = 


odh (x, Ar 0,) L, (0) 0, J, —%, B, (9.30) 


an. Die Gleichung (9.29) kann man noch abändern. Wir setzen 
1—-8)0,= 0%; 0,,= %. (9.31) 


Dann schreibt sich die Gleichung (9.29): 


41,8) 


odh = (2, +%+ ”) I,(8) —0,J, _ (x, +) B,. (9.32) 


Die physikalische Bedeutung der eingeführten Koeffizienten o° und x? ist leicht 


. . 0) BR . . . . 
einzusehen. Den Koeffizienten o, können wir als selektiven Streukoeffizienten. im 
Innern der Linie bezeichnen, weil er nur Streuprozesse (ohne Einschluß der 


wahren Absorptionsprozesse) berücksichtigt. Der Koeffizient x,istder Koeffizient 
der wahren selektiven Absorption. 

Im folgenden Paragraphen betrachten wir die mathematischen Methoden, 
mit deren Hilfe die angeführten Gleichungen zu lösen sind. 


$ 10. Die Lösung der Strömungsgleichungen für Frequenzen innerhalb der 
Absorptionslinien 


1. Vorbemerkungen 


Die Lösung der Strömungsgleichungen (9.29) (9.30) und (9.32) ist ein äußerst 
kompliziertes Problem. Erstens sind sämtliche physikalischen Parameter, die 
in diese Gleichungen eingehen, d.h. /,(®), x,, 0,, &,, B, und o mit der Tiefe ver- 
änderlich, wobei die Abhängigkeit von Ah für jede Größe verschieden ist. Zweitens 
treten Komplikationen auf, die von der Abhängigkeit der Intensität I,(9) 
vom Winkel ® herrühren. Daher erweist es sich als unmöglich, unmittelbar eine 
universelle Lösung der betrachteten Gleichung abzuleiten. Mit Rücksicht hier- 
auf müssen wir verschiedene vereinfachende Voraussetzungen einführen. Zu- 
nächst behandeln wir die Lösung der Strömungsgleichung unter der Voraus- 
setzung, daß das Verhältnis der selektiven Absorptionskoeffizienten o, zu dem 
kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten x, für jede Frequenz konstant ist. 
Diese Voraussetzung ist für die Mitten der starken Absorptionslinien mit hin- 
reichender Genauigkeit erfüllt. 

Eine zweite Methode ist die numerische Integration der Strömungsgleichung. 
Diese Methode führt zu genauen Ergebnissen, ist aber sehr mühsam. 

Endlich führen wir die Lösung der Streuungsgleichung unter der Voraus- 


setzung durch, daß sowohl der selektive Streukoeffizient 7 als auch der Koef- 
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fizient der wahren selektiven Absorption x) gegenüber dem kontinuierlichen 
Absorptionskoeffizienten x, sehr klein ist. Diese Lösung ist für die schwachen 
und für die Flügel der starken Absorptionslinien von großer Bedeutung. 


2. Das Modell einer Atmosphäre 
mit konstantem Verhältnis des selektiven Absorptionskoeffizienten 
zum kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten 


Wir führen folgende vereinfachende Voraussetzungen ein: 
1. Wir nehmen an, daß in der gesamten Sternatmosphäre das Verhältnis 


(10.1) 


für jede betrachtete Frequenz konstant ist; 

2. die gleiche Voraussetzung machen wir für &,; 

3. wir nehmen an, daß auf die PLancksche Funktion B, die lineare Ent- 
wicklung (8.10) anwendbar ist. Die optische Tiefe t, ist hier durch den konti- 
nuierlichen Absorptionskoeffizienten x, definiert. 

Wir dividieren (9.29) durch x, und erhalten unter Berücksichtung von (10.1) 
= == (1 7 N,) I, (d) os (1 — €,) mJ, ss B, = B,&, (10.2) 


y 


0s% 

mit 
dt,= x,odh. (10.3) 
Wir multiplizieren die beiden Seiten von (10.2) zunächst mit cos = und 
dann mit - und integrieren in beiden Fällen das Resultat über den vollen 


Raumwinkel. Unter Berücksichtigung der Definitionen (2.5), (3.15) und (3.46) 
erhalten wir 


dk, 1 

7a zirmWH. (10.4) 
ldH 
——t— {(l — s 10. 
ER, (+ 8.7) 4,— B,) (10.5) 


Wir führen jetzt die erste mathematische Vereinfachung ein, indem wir an- 
nehmen, daß auch in dem jetzt betrachteten Fall die Gleichung (3.54) gültig 
ist. [Diese Gleichung ist völlig streng, wenn /,(®) in Form einer Summe mit. 
einem konstanten Glied und einer gewissen ungeraden Funktion von cos ® dar- 
stellbar ist.] Setzen wir die Richtigkeit von (3.54) voraus, so können wir die 
Gleichung (10.4) wie folgt umschreiben: 

dJ, 
dT, 


3 
= 1+mH,. (10.6) 
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Wir differenzieren (10.6) nach r, und berücksichtigen dabei, daß auf Grund 
unserer obigen Voraussetzungen in’ der gesamten Sternatmosphäre n,:—= const 
ist: 


d2J 3 
_— = —(1-{ - 10.7 
Führen wir ferner in (10. 7) an Stelle der Ableitung nr den Ausdruck aus 
(10.5) ein, so erhalten wir dr, 
d?J, 
Fe 
wobei 
= 23m )l+smMm)- (10.9) 


Nach Voraussetzung ist .- eine lineare Funktion der optischen Tiefe; daher 
ist die zweite Ableitung von B, nach r, gleich Null. Dies gibt uns die Möglich- 
keit, (10.8) in folgender Gestalt zu schreiben: 


a) = (J,—.B,):: (10.10) 
dTt,.. 
Die Lösung der Gleichung (10.10) können wir in folgender Form angeben: 
J,—.D, = 0,e : (10.11) 


Das Glied D,e%%, auf der rechten Seite von (10.11) haben wir gar nicht erst hin- 
geschrieben, weil nach unserer im sechsten Paragraphen vorgenommenen Ab- 
leitung J, für 7, — & gegen B, strebt und folglich D, = 0 ist. 

Wir bestimmen die, Konstante. C',. Auf Grund von (10.11) und. (8.10) können 
wir schreiben 


J,=a,+br, + O,ebWw. (10.12) 


‘Wir differenzieren diesen Ausdruck nach r, und setzen dieses Resultat; in 
(10.6) ein. Dann erhalten wir für 7, 


4 1 
1 EEE RE 
len) 


An der Grenze der Sternatmosphäre, wo T, — 0 ist, ist der Strom H,(0) 
gleich 


Bd, — O,geh%N. (10.13) 


3 1 | 
— 0. 
Andererseits ist nach (10.12) J, (0) für 7, = 0 gleich. 
J,(0) = 0,+ 605: (10.15) 


Als Grenzbedingung nehmen wir die Be an: 


'2J,(0) = H,(). (10.16) 
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Diese selbstverständlich nur näherungsweise gültige Gleichung folgt aus (3.50) 
und (3.51), wenn man berücksichtigt, daß an der Grenze der Atmosphäre 
I, = 0ist. Wir führen jetzt die Ausdrücke (10.14) und (10.15) in (10.16) ein und 
lösen die erhaltene Gleichung nach der Konstanten C, auf: 


2 
3%, a,(l ir N,) 
Ge ren, (10.17) 


? 2 
3 t4+m 


Setzen wir diesen Ausdrück für C', in (10.14) ein, finden wir 
4 dbraG (10.18) 


H,0)=3 5 
1 Tr N, Z: EV 9 

Dies ist der uns interessierende „zu beobachtende‘“ Strom der Sternstrah- 
lung innerhalb einer Linie von vorgegebener Frequenz. Den Strom H,, der 
dem bei derselben Frequenz interpolierten kontinuierlichen Spektrum ent- 
spricht, erhalten wir, wenn wir N, = 0 setzen. Dies bedeutet, daß in den Fre- 
quenzen des kontinuierlichen Spektrums keine selektive Schwächung der 
Strahlung auftritt. Nach (10.18) und (10.9) ist H (0) gleich 

H} (0) = 4b+a73) (10.19) 

| (ı + 3) 


Hieraus finden. wir für die Restintensität r, 


R 2 
0 _ tag +77 


Tr I 
H, (0) b,+ a, y 3 1 nu + 3% 


— (10.20) 


Wir bemerken, daß wir bei der Ableitung dieses Ausdrucks für r, zwei nur nähe- 
rungsweise gültige Gleichungen benutzt haben: 

1.J, = 3 K,, 2. H,(0) = 2 J,(0). Diese beiden Gleichungen haben wir der n 
$3 betrachteten Methode der gemittelten Intensitäten entnommen. Eine 
exaktere Behandlung des Problems führt zu folgenden Schlüssen: 

1. Die Näherung J, = 3 K, ist für praktische Zwecke genau genug, 

2. die Näherung H,(0) = 1,8 J,(0) ist genauer als H,(0) — 2J,(0).. 

Um nach Formel (10.20) für eine beliebige Frequenz innerhalb der Linie r, 
zu finden, muß man für diese Frequenz die Größen 7,, e, und auch die Koeffi- 
zienten a, und 5, kennen. 


9 Ambarzumjan, Astrophysik 
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Im allgemeinen sind 7, und e, — bisweilen recht beträchtlich — mit der Tiefe 
veränderlich. Außerdem ist die Funktion B, im allgemeinen keine lineare Funk- 
tion von r,, so daß die Voraussetzung ihrer Linearität häufig zu groben Ent- 
stellungen des Endergebnisses führt. 

Der betrachtete Fall kommt in den zentralen Bereichen der mittleren und 
‚starken Absorptionslinien der Wirklichkeit recht nahe. Dagegen darf man dieses 
Modell von Rechts wegen nur in speziellen Fällen auf die Flügel anwenden. 

Die Koeffizienten «a, und b, müssen so gewählt werden, daß die lineare Nähe- 
rung von B, das wirkliche Gesetz der Änderung von B, mit rt, am besten dar- 
stellt. Dieses Gesetz leitet man aus der Theorie der Sternphotosphäre ab. 

Mit der konkreten Anwendung der Gleichung (10.20) werden wir unsin den 
folgenden Paragraphen befassen. 

Weil die Formel (10.12) zusammen mit der Formel (10.17) die Abhängigkeit 
der Größe J, von r, angibt, können wir die Gleichung (10.2) nicht nur für 
H,(0), sondern auch für I,(0, 9) lösen. Dies geschieht auf dem gleichen Wege 
wie die Lösung der Gleichungen (3.12) und (3.17). 


3. Die numerische Integration der Strömungsgleichungen 


Ein grundlegender Mangel der oben betrachteten Lösung der Gleichung (10.2) 
ist die Einführung von vereinfachenden Voraussetzungen über die Funktionen 
n„ &, und B,. Durch Vereinfachungen rein mathematischer Natur [J,=3K, 
und 2 J,(0) = H,(0)] entstehen in der Regel viel kleinere Fehler. Diesen Um- 
stand können wir uns zunutze machen, indem wir die Gleichung (10.2) nume- 
risch lösen. Wir gehen hierbei von den beiden Gleichungen (10.5) und (10.6) aus. 

Wir wollen die Methode der numerischen Integration der Gleichung (10.2) 
betrachten. Die Abhängigkeit der Größe B, von T, für eine vorgegebene Fre- 
quenz bestimmt man aus der Theorie der Photosphären, die für jedes Niveau in 
der Photosphäre die Temperatur 7, die Drücke p und 7,, die Dichte o, die op- 
tische Tiefe r, (7, wird hier durch den kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten 
bestimmt) usw. angibt. Mit Hilfe dieser Parameter und entsprechender Aus- 
drücke für x, und o, können wir für jedes Niveau die Größen n, und e, unab- 
“ hängig voneinander bestimmen. 

Als Randbedingungen für die Integration der Gleichungen (10.5) und (10.6) 
nehmen wir am zweckmäßigsten die folgenden: 2J,(0) = H,(0) und für 
T,— © soll J, gegen B, streben. Die Plausibilität der letzten Bedingung folgt 
aus den Ableitungen des 86. Den Faktor 2 in der ersten Bedingung kann man — 
wie schon erwähnt wurde - durch den genaueren Faktor 1,8 ersetzen. 

"Die Integration der Gleichungen (10.5) und (10.6) geht. folgendermaßen vor 
sich. Man gibt einige feste Werte für J,(0) (und folglich nach der Bedingung 
2J,(0) = H,(0) auch für 7,(0)) vor und führt für jeden Wert die numerische 
Integration der Gleichungen (10.5) und (10.6) aus. Der Wert J/ (0), bei dem J, 
für große r, gegen B, strebt, ist der gesuchte Grenzwert. Der diesem Grenz- 
wert J, (0) "entsprechende Strom r. H,(0) ist die Lösung der gestellten Aufgabe. 
Da wir auf dieselbe Weise die Änderung von J, mit 7, finden, können wir mit 
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Hilfe der Ausgangsgleichung auch die aus der Sonnenoberfläche austretende 
Intensität /,(0, d) für die verschiedenen Winkel # ermitteln. _ 

Die beschriebene numerische Methode besitzt im allgemeinen eine ausrei- 
chende Genauigkeit, um so mehr, als wir mit den erhaltenen Resultaten die 
Beziehung zwischen J,(0) und H,(0) bereits genauer berechnen und mit diesen 
Werten eine erneute Integration der Gleichungen (10.5) und (10.6) vornehmen 
können. Diese Methode ist jedoch deshalb unbequem, weil die numerische In- 
tegration einen großen Zeitaufwand erfordert. In der Tat muß die angegebene 
Integration der Gleichungen (10.5) und (10.6) für zahlreiche Punkte (Frequen- 
zen) innerhalb der Linien ausgeführt werden. Daher ist eine Methode, die 
schneller zum Ziel führt, vorzuziehen. 


4. Die Lösung der Strömungsgleichung für schwache Linien 


Als dritte Methode behandeln wir die von UnsöLD angegebene Lösung der 
Gleichungen (9.32) für schwache Linien und für die äußersten Bereiche der 
Flügel starker und mittlerer Linien. Für Restintensitäten r, < 0,85 darf man 
diese Methode schon nicht mehr anwenden. Wie wir sehen werden, spielen in 
zahlreichen Fällen und insbesondere bei der Frage der chemischen Zusammen- 
setzung der Photosphären die schwachen Linien eine außerordentlich wichtige 
Rolle. Daher erweist es sich äls notwendig, die erwähnte Theorie ausführ- 
licher zu behandeln. | | 

Um die Gleichung (9.32) lösen zu können, führen wir eine Funktion $, ein, 
die durch die Gleichung 


I, +, +W)B,= ,+®+m)S, (10.21) 
definiert ist. Dann nimmt die Gleichung (9.32) die Gestalt 


dI,(d | 
Be - ++), - + +=)S, (10.22) 


an. Wir führen jetzt die optische Tiefe d2,(= dx,) ein: 
de, — (1, + 05 + »)odh. (10.23) 


Dann schreibt sich (10.22): 


0 =1,)—S, (2,). (10.24) 


Wir leiten jetzt für S,(z,) eine Integralgleichung her. Die Strömungsgleichung 
(10.24) ist mit der Grundgleichung (3.12) identisch. -Daher können wir für 
die Intensitäten in den entsprechenden Halbkugeln die Lösungen (3.36) und 
(3.37) benutzen, indem wir für B, die Funktion D, einsetzen. | 


9* 
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Als Ergebnis erhalten wir für J, 


n 
2 


| 2 
1, [nie 1 2,7‘ (d, 2,)sin9d® + [EW 2,) sin ydy 


ud 
Sn 


ae 
Er 


[1 )e®- hen 


Bi [ len («,) -(2,-%,) “rmuyan, sin yay : (10.25) 


Wir vertauschen in (10.25) die Reihenfolge der Integrationen und führen 
durch die Substitutionen sec 9 = w und sec y = w an Stelle von 9 und y die 
neue Veränderliche w ein. Dann können wir unter Beachtung der Definition 
(6.35) die Gleichung (10. 25) umformen: 

&y 


4 [fm x,) Kin(®, — 2,)d, + [8 %,) Ein (2, — man (10.26) 


Den Ausdruck (10.26) können wir auch folgendermaßen schreiben: 


J,(,) = SE (x,) Et ( 2, 7. ) dx, : (10.27) 


0 


Führen wir diese Größe.J, in die Formel (10.21) ein, so erhalten wir für S, die 
inhomogene Integralgleichung: 


(2, ++ | - 0») 8, (z,) = (x, +.) B (2) 


[ee] 


0 


0 


Für die schwachen Linien und auch für die äußeren Bereiche der Flügel der 


mittleren und starken Linien sind x, und o, beträchtlich kleiner als x,. Folglich 
stellt das zweite Glied auf der rechten Seite von (10.28) nur eine kleine Korrek- 
tion dar. Daher führen wir in das fragliche Glied (unter dem Integralzeichen) 
einen Näherungsausdruck für S, ein, indem wir in (10.28) eben dieses zweite 
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„Korrektionsglied‘ der rechten Seite gleich Null setzen. Wir setzen also unter 
dem Integral folgenden Ausdruck für 8, ein: 
+0. 
#4 %, + 0, 
Mit Rücksicht darauf, daß in unserem Fall x) < x, und 0 < x, ist, können 


wir annehmen, daß S,(2,) = B,(z,) ist. Unter Benutzung dieses Ergebnisses 
können wir (10.28) so umschreiben: 


++ 0)8,(%) = + =) B, (2) 


oO 


S,(2,) = B,(%,). (10.29) 


) 
O, P 
+ Dr B,(&,) Eiı ((z,— x,))dz,. (10.30) 
0 
Wir rechnen jetzt den uns interessierenden Strahlungsstrom 7,(0) auf der 


Sternoberfläche aus. Aus den Formeln (2.5) und (3.36), in denen wir Tr, = 0 
setzen und S, an Stelle von B, einführen müssen, finden wir 


z 

—H, (0) = ‚(0, 9) cos# sind dd 
0 
F 


= c0s9 sindan [S, 2)e 7" sechdz,. (10.31) 


0 


Wir vertauschen die Reihenfolge der Integrationen und führen durch die Sub- 
stitution sec 9 — w die neue Veränderliche w ein. Mit Hilfe von (6.35) erhalten 
wir | 


-/[ S,(2,) Bi,(e,)d (10.32) 


Wir setzen S,(2,) aus (10.30) in (10.32) ein: 


oS 


1 | A a 
5 #,0) (a (2,) Ei (2) d2, 


0 
ıf fi 
Halarare Pl Eile— = 0dn Bina 
0 (10.33) 


In (10.33) nehmen wir folgende Umformungen vor: Im ersten Integral dieses 
Ausdruckes führen wir an Stelle von dz, die Differentiale dr, und dr, ein: 
Zu 


FE, = ,gdh + »,gdh = dr, + dı,. (10.34) 
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Ferner benutzen wir folgenden Differentialausdruck, der aus der Bestimmungs- 
gleichung (6.35) folgt: 
dEi,(«) 


a Bine). (10.35) 


Auf Grund dieses Ausdruckes können wir schreiben: 
Ei,(& + 4x) = Fi,(x) — Ei, (x) Ax. (10.35 a) 


Wir führen jetzt durch die Beziehung dr, = o,odh die optische Tiefe T, ein 
und berücksichtigen, daß in unserem Fall T +7, <r, ist. Mit (10.350) er- 
halten wir 


Ei,@,) = Ei, + 2+7%) = Eat) (+ M)Eülr) ++: (10.36) 


Diesen Ausdruck für Ei, (z,) setzen wir in das erste Integral der Formel (10. 33) 
ein und beachten gleichzeitig die Gleichung (10.34). Ferner erinnern wir uns 
im zweiten Integral der Formel (10.33) an die Bestimmungsgleichung (10.23) 
und schreiben mit Rücksicht darauf, daß + & t, ist, r, statt z,. Als Er- 
gebnis erhalten wir | 
1 oo 
(0) = JB. (r,) Hi,(t,)dr, - [Bit t,) Ei, (z,) (70 + 2) dr, 


"oo 


[m )Ei,dr? +[42i6 )drt Ba) Bil x,|)dx,. (10.37) 
s 


Bei der Umformung des ersten Integrals in der Formel ) haben wir aus 
verständlichen Gründen in dem Ausdruck (7) + T,) (x, + „| odh das zweite 
Glied in der zweiten Klammer vernachlässigt, d.h. an Stelle dieses Ausdruckes 
(” ++ dr, geschrieben. 

. Wir nehmen jetzt die letzte Umformung des Ausdruckes für H,(0) vor, und 
zwar führen wir zur Berechnung des zweiten Integrals der rechten Seite von 
(10.37) folgende von r, abhängende Funktion ein: 


[ee] 


D(t) = | B, (m) Bi la,)dr,. (10.38) 


ty 


Dann ergibt die partielle Integration 


[wB,@)Ei@)dr, = —W®(r +/ B(r)dr = je: B(7,)dı®. (10.39) 
0 


Einen analogen Ausdruck erhalten wir auch für das Glied mit T . Als Ergebnis 
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der angegebenen Umformungen nimmt der Ausdruck (10.37) die Gestalt 


-H,(0) - [But Bite)dr, - [100 Bl) Bist)? 


9 


_ [er 5 Biste ) [ B,(&) Bi (lt, — =,|))d,dı7 (10.40) 
0 


an. 

Setzen wir x. und or gleich Null, so erhalten wir offenbar den Strahlungs- 
strom H,(0) für die kontinuierliche Strahlung, d.h. für den Fall, daß in 
der vorgegebenen Frequenz keine selektive Streuung und Absorption auftritt. 
Aus (10.40) finden wir 


co 


1 
5# (0) = | B,(7,) Bi,(r,)dr,. (10.41) 
i () 
Wir schreiben jetzt | 
0. () 
de) — — und dg, = - dT, (10.42) 


und erhalten für die Linientiefe R, — 1 — r, folgenden Ausdruck: 


0 


%, 0, 
= = G, (T,) dr, +[* Gg (T,) dr, 3 (10.43) 
0 0 x 


y 


wobei @; (T,) und G,(T,) Gewichtsfunktionen sind, die nur durch die Abhängig- 
keit der Größe B, von r, bestimmt sind: 


G,(t,) = BE) : (10.44) 


[B, Eis (T,)drT, 


D (T,) = > Ei (T,) [B. (z,) Bi, (| T, — x,|)dx, 
lee aa nen Di 3108) 
[Brte ‚)Ei,(r,)d 


Die Abhängigkeit der Größe B,(r,) von r, und: folglich auch der Funktion 
G, (T,) und G,(T,) ergibt sich aus der Theorie der Photosphären. Für die Sonne 
kann die fragliche Abhängigkeit aus dem Gesetz der Randverdunkelung (für 
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die verschiedenen Frequenzen, siehe $7) ermittelt werden, das man aus den 
() () 


Beobachtungen ableitet. Die Quotienten — und - sind bekannte Funktionen 
(siehe $ 11) der Dichte, des Druckes, der Temperatur usw., wobei der Verlauf 
dieser physikalischen Parameter ihrerseits aus der Theorie der Photosphäre 
bekannt sein muß. Somit reduziert sich bei vorgegebenem G/ (r,) und @,(T,) 
die Berechnung von R, für eine vorgegebene Frequenz auf die einfache Aus- 
rechnung der Integrale aus der Formel (10.43), wodurch das Studium der Kon- 
turen außerordentlich erleichtert wird. Wir erinnern jedoch daran, daß die be- 
trachtete Methode nur auf die Flügel der mittleren und der starken Linien so- 
wie auf die schwachen Linien anwendbar ist (im allgemeinen auf alle Fälle, für 
die R, < 0,15 ist). 
Die Integralgleichung (10.30) für die Funktion S(z,) kann man nicht nur für 
die Berechnung des Strahlungsstromes H,(0) an der Begrenzung des Sterns, 
sondern auch für die Berechnung der austretenden Intensität J,(®, 0) benutzen, 
d.h. für die Berechnung der Tiefe R,(d), die dem Austrittswinkel # entspricht. 
Außer den hier dargestellten Methoden zur Lösung der Strömungsgleichun- 
gen (9.29), (9.30) und (9.32) sind von zahlreichen Autoren die verschiedenartig- 
sten Methoden vorgeschlagen worden. Der überwiegenden Zahl dieser Methoden 
sind jedoch vereinfachende physikalische oder mathematische Voraussetzungen 
zugrunde gelegt, so daß sie nur von begrenztem Interesse sind.-In den meisten 
Fällen werden Voraussetzungen über eine lineare Entwicklung der Funktion B, 
und über die Konstanz von N, und e, verwendet. Diese Ausnahmen unterschei- 
den sich aber — wie wir schon erwähnt haben - stark von den wirklichen Ver- 
hältnissen. | 
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1. Der Zusammenhang zwischen den Absorptionskoeffizienten 
und den Übergangswahrscheinlichkeiten 


Im vorliegenden Paragraphen behandeln wir die selektiven Absorptions- 
koeffizienten, d.h. die Absorptionskoeffizienten in den Spektrallinien. Dieses 
Problem führt uns auf die Frage nach den Faktoren, die die endliche Breite 
der Absorptionslinie in den Spektren der Sterne (und der Sonne) bestimmen. 
Die selektiven Absorptionskoeffizienten sind Funktionen, die die Verteilung 
der Gesamtzahl der Absorptionsprozesse n,B;,0,;, in einem endlichen Fre- 
quenzintervall angeben. 

Im Hinblick auf die weiteren Anwendungen leiten wir für die Absorptions- 
koeffizienten eine Integralformel ab, die für die Astrophysik von großer Bedeu- 
tung ist. 

Seien n, und n, die Anzahlen der im i-ten und im k-ten Anregungszustand 
befindlichen Atome in 1 cm?. Sei ferner s, der atomare selektive Absorptions- 
koeffizient, der dem Übergang ö — k entspricht. Die auf die betrachteten 
Atome auffallende Strahlung habe die Dichte o,. Wir nehmen an, daß in dem 
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(gewöhnlich sehr schmalen) Bereich, in dem s, hinreichend groß ist, die Strah- 
lungsdichte sich nur schwach mit der Frequenz ändert. Wir erinnern daran, 
daß diese Bedingungen auch bei Anwendung der Übergangswahrscheinlichkeiten 
Ay; Bı„und B,, erfüllt sein müssen. 
Wir schreiben einen Ausdruck für die Anzahl der Übergänge ö — k an, die 
in l secin 1 cm? vor sich gehen. Unter Zuhilfenahme der Übergangswahrschein- 
lichkeiten bestimmt sich diese Zahl nach der Formel (5.38): 


ld Zu N;,0,,,Bir- (11.1) 


Jetzt schreiben wir den Ausdruck für n;_,, unter Benutzung des Koeffizien- 
ten s,. Für die Anzahl der Absorptionsakte (n;_,,),dv in dem Frequenzintervall 
dv können wir nach Formel (5.47) 


cdv 
ng Rn 11.2 
(N, x), dv i N,S, hv 0, | ( ) 


schreiben. Um ;_., zu erhalten, müssen wir diese Gleichung über die Frequenz 
integrieren. Als Ergebnis erhalten wir 


& C S, 
Mor = [m nhar — «le Pi (11.3) 


Ferner können wir wegen der Schmalheit des Bereiches, in dem s, hinreichend 
groß ist, in (11.3) 0, und v vor das Integralzeichen setzen. Dies ergibt 


c 
Yo, Mm —— FR au |° sd,» (11.4) 
Aus dem Vergleich von (11.1) und (11.4) folgt 
IE zu Ar Bis: (11.5) 


Nach dieser Formel ist das Integral über den Absorptionskoeffizienten eine 
konstante Größe und hängt folglich nicht von dem Mechanismus ab, der die 
vorgegebene Linie verbreitert. 

Wir befassen uns jetzt mit den Prozessen, die in der Hauptsache die Gestalt 
von s, bestimmen. Hierbei werden wir außer von quantenmechanischen auch 
von klassischen Vorstellungen Gebrauch machen. 


2. Die Strahlungsdämpfung 


Wir betrachten nun die Dämpfung eines s klassischen Atom-Oszillators infolge 
Strahlung. 

Nach den Vorstellungen der klassischen Blektrodynamik nimmt die von 
einem Oszillator ausgestrahlte Energie nach dem Gesetz 


E = Bye’ (11.6). 


0 


138 II. Die Entstehung der Absorptionslinien in den Spektren der Sterne 


ab, wobei 
Sntetys 
= 3m, (11.7) 
als Dämpfungskonstante bezeichnet wird. Die von einem derart gedämpf- 
ten Oszillator ausgestrahlten Wellen erzeugen keine unendlich dünne Spektral- 
linie, sondern eine Linie von endlicher Breite. Eine streng monochromatische 
Strahlung (d.h. eine absolut scharfe Emissionslinie) erhalten wir nur in dem 
Fall, wenn wir es mit einer unendlichen Folge von Wellen konstanter 
Amplituden zu tun haben. 

Die wirkliche Verteilung der Strahlung über die Frequenzen gewinnt man, 
wenn man die fraglichen Schwingungen in rein harmonische Bestandteile zer- 
legt (mit Hilfe des FourIErRschen Integrals) [11]. Dementsprechend ist auch 
der Absorptionsprozeß nichtmonochromatisch. Die absorbierte Energie zeigt 
innerhalb eines endlichen Frequenzintervalles eine bestimmte Verteilung. Die 
klassische Dispersionstheorie liefert für den selektiven Absorptionskoeffizienten 
folgenden Ausdruck: 

ee 1 


——,, 
e | Yo 
( — „+ 2) 


wobei », die Eigenfrequenz des Oszillators und y, die durch die Formel (11.7) de- 
finierte Dämpfungskonstante ist. 

Der angeschriebene Absorptionskoeffizient bezieht sich auf einen Oszillator. 
Außerdem ist die Formel (11.8) nur für ein hinreichend schmales Frequenz- 
intervall innerhalb der Absorptionslinie, wo v in der Nähe von », liegt, gültig. 
(Wir merken an, daß man für die Emission eines Oszillators die gleiche Abhän- 
gigkeit von der Frequenz erhält.) 

y, wird als natürliche Linienbreite bezeichnet. Dies hängt damit zusammen, 
daß der Absorptionskoeffizientin der Skalader Kreisfregquenzen w = 2 nv 


(11.8) 


— wie aus (11.8) folgt — im Abstand o& = oo = 2 auf die Hälfte abnimmt. 


Verdoppeln wir diese Größe, um die zu beiden Seiten der Frequenz », liegenden 
Teile der Kontur s,. zu berücksichtigen, so erhalten wir y,. Daher wird y, 
bisweilen auch als ganze Halbwertsbreite der Absorptionslinie bezeichnet. 

Wenn wir die Größe y, mit Hilfe von (11.7) und (4.38) in der Wellenlängen- 
skala ausdrücken, so erweist sie sich als von A unabhängig und ist gleich 
1,18 - 10-2. 

Die Größe 7,, die gleich der reziproken Dämpfungskonstante y, ist, bezeichnet 
man als Abklingzeit des Oszillators. Der Sinn dieser Definitionen wird aus der 
Formel (11.6) deutlich. Für die Natriumlinien D, und D,, deren mittlere Wellen- 
länge A = 5893 Ä beträgt, ist die nach (11.7) berechnete Abklingzeit gleich 
1,58 - 108 sec. 

Bei hinreichend hohen Drücken beginnt neben der Strahlungsdämpfung die 
Stoßdämpfung des Oszillators eine wichtige Rolle zu spielen. Bei jedem Zu- 
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sammenstoß setzt die Oszillatorschwingung für einen Augenblick aus, und: fast 
unmittelbar darauf wird eine neue Schwingung mit willkürlicher Phase 
und Amplitude angeregt. Mit anderen Worten, durch Zusammenstöße wird 
der ausgestrahlte Wellenzug verkürzt, und dies trägt ebenfalls dazu bei, daß 
die Spektrallinien nicht monochromatisch sind. 

Entsprechende Untersuchungen [30, $ 87] zeigen, daß die Stoßdämpfung (im 
Augenblick ohne Berücksichtigung der Strahlungsdämpfung) auf einen Ab- 
sorptionskoeffizienten von genau dem gleichen Aussehen wie (11.8) führt. Jedoch 
ist in diesem Fall an Stelle von y, eine neue Dämpfungskonstante, die Stoß- 
dämpfungskonstante y,, einzuführen. Die Konstante y, hängt mit der mittleren 
Zeit T, zwischen zwei Zusammenstößen durch die Beziehung 


_ — .d 
v z (11.9) 
zusammen (während wir für die Strahlungsdämpfung die Beziehung 
\ 
ar 
To 
gefunden haben). 

Wenn man endlich die Strahlungsdämpfung und die Stoßdämpfung gleich- 
zeitig berücksichtigen will, bleibt das Aussehen des Absorptionskoeffizienten 
das gleiche wie in Formel (11.8): es ist in diese Formel nur die effektive Dämp- 
fungskonstante y einzuführen, die durch die Gleichung 


| we 11.10 
definiert ist. ER ke 


Die Stöße spielen bei der Entstehung der Absorptionslinien in den Stern- 
spektren in vielen Fällen eine große Rolle. 

In allen angeführten Fällen ist der Absorptionskoeffizient s,, der durch ähn- 
liche Formeln wie (11.8) bestimmt wird, auf einen einzigen Oszillator bezogen. 
Der Übergang von der Anzahl % der Oszillatoren auf die Anzahl n der in dem 
Zustand befindlichen Atome, von dem die Übergänge, die eine vorgegebene 
Absorptionslinie erzeugen, ausgehen, vollzieht sich unter Einführung der 


sogenannten Osztllatorenstärke f: 
n = fn. (11.11) 


Somit gibt die Oszillatorenstärke f die Anzahl der klassischen Oszil- 
latoren an, die der Absorptionswirkung eines Atoms in einer vor- 
gegebenen Linie entsprechen. 

Es zeigt sich, daß sich in diesem Fall der auf ein Atom bezogene Absorptions- 
koeffizient durch eine Formel vom gleichen Typ wie (11.8) ausdrückt, nur mit 
dem Unterschied, daß man y, + y, an Stelle von y, schreiben und den ganzen. 
Ausdruck mit der Oszillatorenstärke, die der vorgegebenen Linie entspricht, 
multiplizieren muß: 

02 


Be f 
neh : 11.12 
mein ger (2) ( ) 
4n 
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Wenn wir beide Seiten der Gleichung (11.12) über die Frequenz von O bis + 


ntegrieren, finden wir 
ze? 
EX — f. (11.13) 
Mm,c 


Der Vergleich von (11.5) mit (11.13) liefert 


m,hv; 
ar Be (11.14) 
oder nach (5.40) und (11.7) 
m, Apı 
fa A EEE (11.15) 


9. Steve, g, 3% 
Um hervorzuheben, daß es sich um die Übergänge i — k handelt, haben wir die 
Oszillatorenstärke mit dem Index :k versehen. 

Jetzt betrachten wir das Problem der Linienverbreiterung vom Standpunkt 
der modernen -Quantenmiechanik aus. 

Seien 2, angeregte Atome in 1 cm? enthalten. Unter Vernachlässigung der 
erzwungenen Übergänge (sowohl nach unten als auch nach oben, vom k-ten 
Niveau aus gerechnet) können wir als Gesetz für die Verminderung von n, 
mit der Zeit den Ausdruck 


— — 3 A, (11.16) 


angeben. Die Integration dieses Ausdruckes liefert 
N, = (N,)oe ’*, (11.17) 
wobei (n,), die Zahl n, zur Zeit = 0 und 


l 
„ezAne (11.18) 
7 D T 
ist. 
Wenn wir beide Seiten von (11.17) mit ZAyıh y,, multiplizieren, so ist das 


Gesetz für die Abnahme der gesamten Anregungsenergie dem klassischen Ge- 
setz (11.6) vollkommen analog. Daher können wir auch hier y, als Dämpfungs- 
konstante und r, als Abklingzeit bezeichnen. 

Gleichzeitig ist 7, die mittlere Lebensdauer eines Atoms im k-ten Zustand 
oder die mittlere Lebensdauer des k-ten Zustandes schlechthin. Tatsächlich ist 
die Wahrscheinlichkeit dafür, daß die mittlere Zeitspanne, während der sich 
das Atom im k-ten Anregungszustand befindet, zwischen # und t + dt liegt, 
nach (11.17) dem Differential e=’*!y,dt proportional. Folglich ist die mittlere 
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(gewichtete) Lebensdauer t, eines Atoms im k-ten Anregungszustand gleich 


[tert yyat 
[er y.di | 
0 


was zu beweisen war. 

Mit Hilfe der Formel (11.18) kann man 7, und damit y, bestimmen, wenn für 
'alle tieferliegenden Übergänge die A,, bekannt sind. Wenn sich dagegen die 
Atome in einem hinreichend starken Strahlungsfeld (hohe Strahlungstempera- 
tur) befinden, so sind nicht nur die spontanen Übergänge vom k-ten Niveau 
nach unten, sondern auch die unter der Einwirkung der Strahlung stattfinden- 
den Übergänge nach oben und. nach unten (erzwungene Emission) zu berück- 
sichtigen. Als Ergebnis können wir an Stelle von (11,18) für 7, und y, schreiben: 


1 | 
4 2A 2. 21 QvaBii 7 2 Oo Bro + Zonen . (11.20) 


T 


Die erste Summe auf der rechten Seite von (11.20) entspricht den spontanen 
Übergängen vom k-ten Niveau nach unten, die zweite den erzwungenen 
Übergängen nach unten, die dritte Summe gibt alle möglichen (diskreten) 
Übergänge vom k-ten N es nach oben an, und das letzte Glied auf der rech- 
ten Seite von (11.20) endlich berücksichtigt die der Photoionisation ent- 
sprechenden Übergänge vom k-ten Niveau aus. Die letzte Größe ist mit Hilfe 
des Ausdruckes (8.6) zu berechnen, der natürlich vorher durch n, ‚, zu dividie- 
ren ist. 

Die Endlichkeit der mittleren Debankdanar eines Atoms im angeregten Zu- 
stand führt in Übereinstimmung mit der sogenannten Unbestimmtheitsrelation 
zu einer Verschmierung eines vorgegebenen Energieniveaus. Hierbei ist, wie aus 
der Formel 


AB At (11.21) 


hervorgeht, die Verschmierung eines beliebigen Niveaus um so größer, je kleiner 
die mittlere Lebensdauer des Atoms für dieses Niveau ist. 

Wenn die Anregung eines Atoms im k-ten Zustand unter der Einwirkung von 
Licht mit konstanter Intensität in einem vorgegebenen Frequenzintervall oder 
durch Zusammenstöße mit Teilchen, die alle möglichen Geschwindigkeiten be- 
sitzen, vor sich geht, so ist bei einer endlichen mittleren Lebensdauer des Atoms 
die Wahrscheinlichkeit dafür, daß das im k-ten Zustand befindliche Atom eine 
zwischen Z und # + dE liegende Energie besitzt, gleich 


Yr dE 


W(E)dE = (11.22) 
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Hierbei ist (11.22) so normiert, daß [mw W(EJdE=1. 

Wenn wir es mit jetzt Übergängen chen den Niveaus : und k zu tun 
haben, wobei wir auf jeden Übergang die Verteilung (11.22) anwenden können, 
so ist — wie man zeigen kann [2, 8.192] — die Wahrscheinlichkeit für eine Emis- 
sion oder Absorption eines Quants im Frequenzbereich von »v bis v. +. dv gleich 

„+ y)d 
P,dv = u are (11.23) 


1 
a + yet yo? 


Folglich liegt hier der gleiche Verlauf wie im Fall (11.12) vor, doch mit 
Yy=YıTt Ir 

Wenn wir endlich die Normierungsbedingung (11.13) für den Koeffizienten 
s,, der P, proportional ist, berücksichtigen, kommen wir zu dem Schluß, daß 
man für s, den klassischen Ausdruck (11.12) benutzen kann, wobei man jedoch 
die Größe y, durch die Summe der Konstanten y, und y, ersetzen muß. Daher 
können wir vom Standpunkt der Quantentheorie für s, 


ER m Aue 11.24) 
m,c "(o = Yun)” — Or, 87? vr 9: (v _. Yun)” + 0: 


8, — 


schreiben, wobei 


I 1 l 5 
Wei untntn=ulotr+2) m 
ist. 

Auf diese Weise wird in der Formel der Quantenmechanik auch das Auf- 
treten der Dämpfung in dem unteren Niveau berücksichtigt. 

Wenn das untere Niveau : das Grundniveau des Atoms ist, so ist seine mitt- 
lere Lebensdauer groß und die Konstante y, folglich klein; daher kann man das 
Grundniveau als scharf ansehen (wenn natürlich das Strahlungsfeld in den 
Frequenzen der Übergänge von einem niederen Zustand zu einem höheren 
nicht zu groß ist). Somit entfällt für die Linien, die vom Grundniveau aus ent- 
stehen, das erste Glied in den Klammern von (11.25). Eine schematische Dar- 
stellung des Grundniveaus und zweier angeregter Niveaus k und list in Abb. 24 
angegeben. Die Verschmierung der Energie in den Niveaus k und / ist auf der 
Abbildung durch die Gesamtheit der parallelen Linie dargestellt. 

Hier ist die geeignete Stelle, auf folgende wichtige Tatsache hinzuweisen. 
Wie aus $ 9 folgt, spielen in der Theorie der Absorptionslinien in den Stern- 
spektren neben den Prozessen der selektiven Absorption die Prozesse der 
Reemission der absorbierten Energie eine überaus wichtige Rolle. Hierbei 
haben wir in $9 und in $ 10 angenommen, daß wir es mit einer kohärenten 
Reemission, bei der dem absorbierten Quant ein reemittiertes Quant mit genau 
derselben Frequenz entspricht, zu tun haben. Es ist vollkommen klar, daß diese 
Bedingung für die Übergänge zwischen angeregten Niveaus nicht erfüllt sein 
kann. Aus Abb. 24 folgt, daß die Absorption eines Quants mit der Frequenz »’ 
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zu der Reemission eines Quants mit der Frequenz v’’ führen kann, die sich von 
der. Frequenz »v’ unterscheidet, wenn sie auch annähernd mit ihr übereinstimmt. 
In diesem Fall sind die Strömungsgleichungen (9.6), (9.29), (9.30) und (9.32) 
und der grundlegende Ausdruck für den Emissionskoeffizienten (Streukoeffi- 
zienten) nicht mehr richtig. Aus Abb. 24 folgt, daß die 
Kohärenz der Strahlung nur für die Resonanzlinien 
bestehen bleibt, d.h. für die Linien, deren oberes 
Niveau das dem Grundniveau benachbarte ist. In 
diesem Fall werden die Frequenzen der absorbierten 
und der emittierten Quanten einander gleich sein. 
Allerdings gibt es auch hier Einflüsse, die — wie wir in 
$ 14 sehen werden — der Kohärenz entgegenwirken. 
Für die Resonanzlinien sind jedoch die Abweichungen 
von der Kohärenz am kleinsten. Die gesamte heutige 
Theorie der Absorptionslinien ist faktisch für kohärente 
Strahlung entwickelt. Daher werden wir es im Augen- 
blick nur mit diesem Fall zu tun haben und uns in der 
Häuptsache mit den Resonanzlinien oder auf jeden Fall 
mit den Linien befassen, die vom Grundniveau aus ent- 
stehen. Im letzten Fall kann die Kohärenz z.B. dadurch 
gestört werden, daß ein Elektron, das vom Grund- 
niveau auf irgendein angeregtes Niveau / gehoben 
wird, nicht auf das Grundniveau selbst, sondern auf 
ein angeregtes, doch niedrigeres Niveau k zurückfällt 
(siehe Abb.24), und die Frequenzen des absorbierten er: 
und des emittierten Quants entsprechen einfach ver- u 

schiedenen Linien des vorliegenden Atoms [2, 8 46]. Abb. 24 


4 = 6 
MEERE | 1 
S 


3. Die Wärmebewegung und die Turbulenz der Atome 


Wir betrachten jetzt einen weiteren Prozeß, der zu einer Linienverbreiterung 
führt, nämlich den DorrLer-Effekt, der auf die Bewegung der absorbierenden 
und emittierenden Atome zurückzuführen ist. Für die Bewegung bestehen zwei 
Möglichkeiten: 


1. Die Wärmebewegung der Atome; da an der Absorption des Lichtes stets 
eine große Anzahl von Atomen beteiligt ist, deren thermische Geschwindig- 
keiten nach Größe und Richtung sehr verschiedene Werte besitzen, tritt un- 
ausbleiblich eine Verbreiterung der Absorptionslinien auf (selbst wenn eine 
Strahlungs- oder Stoßdämpfung fehlen sollte) ; 


2. Wie wir im nächsten Paragraphen sehen werden, ist die Materie in den 
Sternphotosphären (das Gas) durch das Auftreten von irregulären Bewegungen 
der Gasmassen nach allen nur möglichen Richtungen gekennzeichnet. Offenbar 
nehmen Gasmassen (einzelne Verdichtungen) von verschiedenartigster Aus- 
dehnung an der Bewegung teil. Diese Bewegungen erhielten in der Astrophysik 
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die Bezeichnung ‚„turbulente‘‘ Bewegungen, obwohl die Natur dieser ‚‚Turbu- 
lenz‘ in zahlreichen Fällen von der Natur der in der Hydrodynamik betrach- 
teten gewöhnlichen Turbulenz verschieden sein kann. Es versteht sich von 
selbst, daß auch diese Bewegungen, die den thermischen Bewegungen ähneln, 
zu einer Verbreiterung der Absorptionslinien führen. 

Wir betrachten zunächst den thermischen DorrLe£r-Effekt und nehmen an, 
daß keine Strahlungs- oder Stoßdämpfung vorhanden ist, d.h., daß in Formel 
(11.24) ö,, = 0 ist. 

Die Geschwindigkeitskomponente eines Atoms in Richtung des Sehstrahls 
sei gleich v. Dann ist beim Vorhandensein einer Maxweıtschen Geschwindig- 
keitsverteilung der Bruchteil der Atome, deren radiale Geschwindigkeiten 
zwischen v und v + dvliegen, gleich _ 

® 2 
Su en Bi 2 (11.26) 
N Yn 07 


(das Integral der rechten Seite von (11.26) über alle v von — © bis + oo ist 
1 
gleich Eins), wobei zn der Mittelwert von v? ist: 
ne 


u... (11.27) 


Durch die Beziehung 
(11.28) 


hängt v, mit der Temperatur des Gases zusammen, wobei u das Atomgewicht 
und R die Gaskonstante ist. 

Das Gesetz über die Verteilung der „Turbulenzgeschwindigkeiten‘ im Innern 
einer Sternatmosphäre ist bisher noch völlig unbekannt. Wenn wir postulieren, 
daß wir es bei den irregulären „turbulenten“ Bewegungen mit chaotischen Be- 
wegungen zu tun haben, und annehmen, daß auch hier das Verteilungsgesetz. 
(11.26) mit v, = v, gilt, so hat nach der Additionsregel der Dispersionen die 
resultierende Geschwindigkeitsverteilung der Atome die gleiche Gestalt wie 
(11.26), nur mit 


SRT 
v2 - +. (11.29) 


Nach dem DorrtLerschen Prinzip, das das Akademiemitglied A. A. BELO- 
POLSKI als erster einer experimentellen Prüfung unterzog, befolgt die. Ver- 
schiebung der Frequenzen oder der Wellenlängen gegen die normalen Werte 
das Gesetz 

Av 9% _ AA A— 4 
| 


V® 
= —, (11.30) 
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wobei hier die Absolutwerte der Differenzen A — /, und v — v, gemeint sind. 
Setzen wir 


VD Dr, (11.31) 


so erhalten wir für die relative Verteilung der absorbierenden und emittieren- 
den Atome über die Frequenzen innerhalb einer Linie den folgenden Ausdruck: 


in _ 1 Er 


ur Avp 
n Yr Avp' 
(11.32) 
in 1 -()dr | 
nr u Yr AAp | 


Hierbei haben wir berücksichtigt, daß d(Av) = dv und d(AA) = dA ist. Für 
eine rein thermische Bewegung ist 


2 
Inm=-— ey 2 
(11.33) 
2 
Am VE Ar | 
C 4 C m ] 


Dabei bedeutet k die BoLTzmAnnsche Konstante und m die Masse des vor- 
gegebenen Atoms. 


Wenn wir die Proportionalität zwischen der Größe — und dem Absorptions- 


koeffizienten s, beachten, können wir die Normierungsbedingung für s, mit 
Hilfe der Formeln (11.5) und (11.14) erfüllen. Hierbei kann man die Integra- 
tion von» — = — © bsy —»,—= + = ausführen, weil schon für kleine 
v—»d 

Avp 
Änderung der Integrationsgrenzen kein wesentlicher Fehler entstehen kann. 
Als Ergebnis der Integration erhalten wir 


der Exponentialfaktor schnell gegen Null strebt und durch eine derartige 


Va fr (11.34) 


r Mm,cC Av, 


Einen ähnlichen Ausdruck erhält man auch für s.. 

Die Größen Av, und AA, bezeichnet man als DorPLer-Breiten. Für 
v—v, = Av, oder A— A, —= AA, nimmt der Absorptionskoeffizient auf den 
e-ten Teil ab. Nach Formel (11.33) kann man leicht ausrechnen, daß für eine 
Temperatur gleich der effektiven Sonnentemperatur (5710°) die DorpLer-Breite 
AA, für die Wasserstofflinie H, gleich 0,212 A, für die Linie D, (4 = 5895,9 A) 
Be neutralen Natriums 0, 0399 Ä und für die Linie K (} = 3933, 7Ä) des ioni- 
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sierten Kalziums 0,0202 Ä ist. Für 10000° betragen die angegebenen Größen 
für dieselben Linien 0,281; 0,0529 und 0,0267. Diese Werte sind also be- 
trächtlich größer als die natürliche Linienbreite, die von der Größenordnung 
10-4 Ä ist. 


4. Das Zusammenwirken der Dämpfung und der Bewegung der Atome 


Die direkte Anwendung von (11.34) auf die Bestimmung der Absorption in 
einer beliebigen Gasschicht ist nur in dem Fall möglich, daß die Zahl der ab- 
sorbierenden Atome nicht zu groß ist. Bei einer weiteren Zunahme der Anzahl 
der absorbierenden Atome beginnt sich der Einfluß der Linienverbreiterung 
durch die Dämpfung auszuwirken. Daher sind im allgemeinen beide Effekte 
: (der Dämpfungseffekt und der DoPrLErR-Effekt) zusammen zu berücksichtigen. 

Den Absorptionskoeffizienten für diesen allgemeinen Fall können wir fol- 
gendermaßen ermitteln. Wir nehmen an, daß sich das Atom, das. einen nach 
Formel (11.24) zu bestimmenden Absorptionskoeffizienten besitzt, gegenüber 
dem Beobachter mit der Geschwindigkeit v bewegt. In diesem Fall ist die zen- 
trale Frequenz des Absorptionsprozesses »,, um das durch Formel (11.30) an- 
gegebene A» verbreitert. Für den Beobachter ist der auf ein derartiges Atom 
bezogene Absorptionskoeffizient in der Frequenz »v gleich 


2 
In ee (11.35) 
18 W— 9; — Av)? + 6% 


Andererseits ist der relative Anteil dieser Atome nach (11.32) gleich 


ı -(5, -) dA» dAv 
v 11.36 
im e n ( ) 


weil dv = d(v — v,,) = dA». 

Folglich ist der durch die betrachteten Atome erzeugte Absorptionseffekt 
durch das Produkt der beiden Ausdrücke (11.35) und (11.36) bestimmt. Bei der 
Ermittlung des resultierenden Absorptionskoeffizienten haben wir darauf zu 
achten, daß nicht nur die vorgegebenen, sich mit der Radialgeschwindigkeit v 
bewegenden Atome in der Frequenz v absorbieren, sondern sämtliche Atome, die 
alle nur möglichen Geschwindigkeiten (relativ zum Beobachter) vonv» = — & 
bis v = + oo besitzen. Die Summation der von allen diesen Atomen herrüh- 
renden Absorptionseffekte ergibt 


+ 


/? Av\: 
25 san) dAv 
,— Pl een (11.37) 


Ynm,e m). Ö:% 


$ 11. Die selektiven Absorptionskoeffizienten 147 


Hierbei ist natürlich berücksichtigt, daß das Integral von (11.36) über sämt- 
liche A» gleich Eins ist. Wir setzen ferner 


Av . v— Vor Os 


—_ —, — ; — - 11.38 
Tr TE u 
Dann wird (11.37): 
+ 
8 a evdy 
—- — | — — _ = o(a,p) 11.39 
5, SER) ö ! 
mit 
Yr ee fir 
Be 11.40 
" m,c Avp \ 


wobei nach (11.34) die Größe s, gleich dem zentralen Wert (v = »,) des nur 
durch den DorprLer-Effekt bestimmten Absorptionskoeffizienten ist. 

Aus der Gleichung (11.39) folgt, daß die Aufgabe der Bestimmung von s, als 
Funktion von v auf die Berechnung des Integrals auf der rechten Seite dieser 
Gleichung, d.h. auf die Berechnung der Funktion o (a, p), hinausläuft. Man be- 
nutzt dabei aber nicht die angegebene allgemeine Gestalt des Integrals. Für 
Werte von a, die sehr viel kleiner als 1 sind (a < 1), kann es mit hinreichender 
Genauigkeit durch verschiedene Reihenentwicklungen der Funktion 9 (a, p) 
berechnet werden [2, $44]. Wir gehen auf diese Untersuchungen nicht näher 
ein und behandeln nur ihre Ergebnisse. Diese sind deshalb von Wichtigkeit, 
weil der Falla & 1 für die überwiegende Mehrzahl der in den Sternatmosphären 
entstehenden Absorptionslinien verwirklicht ist. 

Dies sind die Hauptergebnisse: Füra < 1 kann der durch (11.39) angegebene 
Absorptionskoeffizient in den verschiedenen Bereichen der Linie mit Hilfe zweier 
verschiedener Ausdrücke dargestellt werden. Der erste wird nur durch den 
DoPrPLer-Effekt [nach Formel (11.34)], der zweite nur durch die Dämpfung 
[Formel (11.24)] bestimmt. 

Der Ausdruck (11.34) ist für die zentralen Frequenzen in der Nähe von 
v— v,;„ maßgebend, und der zweite (durch die Dämpfung bedingte) Ausdruck 
in den von der Mitte weiter entfernten Frequenzen, wo die DoPPLEr-Verbrei- 
terung keinen Einfluß mehr besitzt [infolge des Exponentialgesetzes (11.34)]. 
In dem Übergangsgebiet kann der Absorptionskoeffizient weder durch Formel 
(11.24) noch durch Formel (11.34) dargestellt werden.!) 

Für den Falla < list s, faktisch gleich dem nach (11.40) berechneten zen- 
tralen Wert von s,. Unsere Ausführungen sind mit Hilfe der Abb. 25 leicht ver- 


ständlich, auf der (linke Ordinatenachse) — In für die Übergänge, die die 
Natriumlinie D, erzeugen, graphisch aufgetragen ist. 
Durch die gestrichelten Kurven sind die Werte des Absorptionskoeffizienten 


1) Tafeln zur Berechnung der Funktion 9 (a, p) sind am Schluß des Buches aufgeführt. 
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dargestellt, die für eine reine Dämpfungs- und für eine reine DoPPLER-Ver- 
breiterung berechnet worden sind. 

Hierbei ist T = 5700° angenommen. Auf der Abszissenachse ist oben 
|A— A, | in Ä und unten 9 aus Formel (11.38) aufgetragen. Auf der rechten 


Ordinatenachse sind die Werte — 1.7 ‚d.h., der Absorptionskoeffizient ist auf 


einen Oszillator bezogen. Die Rechnungen zeigen!), daß bei dieser Temperatur 
a — 3,0 : 10°? ist. Bezüglich der Abb.25, die für a < 1 allgemeinen Charakter 
besitzt, machen wir folgende Anmerkun- 
gen. Erstens geht aus der Abbildung her- 
vor, daß der DoPpLEr-Kern fast ganz allein 

‘den Wert des Integrals auf der linken Seite 
I j = der Grundgleichung (11.5) bestimmt. Zwei- 
tens ist im Falla & 1 das Übergangsgebiet 
von s, Klein, so daß man praktisch in dem 
gesamten Frequenzintervall abwechselnd 
die Gleichungen (11.24) und (11.34) benut- 
zen kann. 

In allen Fällen, in denen « die Unglei- 
chung «a <1 nicht erfüllt, muß man von 
den am Schluß des Buches (im Anhang) 

Abb. 25 aufgeführten Tabellen der Funktion © (a, p) 
| Gebrauch machen. 

Mit wachsendem «a wird die Darstellung von s, in Form zweier Äste, die dem 
DorrLer-Effekt und der Dämpfung entsprechen, immer ungenauer. Dies zeigt 
sich darin, daß das Übergangsgebiet von s, mit wachsendem a immer größer 
wird und die rechte Seite.der Formel (11.39) für p? = 0, d.h. für die Linienmitte, 
nicht mehr gleich Eins ist (wenn sie sich auch nicht sehr stark von Eins unter- 
scheidet). So folgt z.B. aus den angegebenen Tabellen, daß für « = 0,2 der 


Quotient > füri = /,„ gleich 0,809 ist, so daß jetzt s, aufhört, der Wert vons, 
für die Linienmitte zu sein. 

In den meisten in der Praxis anzutreffenden Fällen ist jedoch a stets klein, 
und daher können wir in diesen Fällen s, so darstellen, wie wir es oben gezeigt 
haben, d.h., wir können s, in zwei Bestandteile zerlegen. Außerdem kann man 
für die praktischen Rechnungen s,, als zentralen Wert von s, ansehen. In Zwei- 
felsfällen muß man sich mit Hilfe der oben erwähnten Tabellen davon über- 
zeugen, ob dieses Verfahren gerechtfertigt ist. 


Sud, 


5. Druckeffekte 


Zum Abschluß des vorliegenden Paragraphen behandeln wir die Linienver- 
breiterung durch die Wechselwirkung der absorbierenden Atome mit den um- 
gebenden Teilchen. Diese Form der Linienverbreiterung trägt die allgemeine 


1) Hierbei ist nur die Strahlungsdämpfung berücksichtigt. 
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Bezeichnung Druckeffekt, weil sie (bei vorgegebener Temperatur) um so größer 
ist, je höher der Gasdruck ist. Wie wir in den beiden folgenden Paragraphen 
sehen werden, ist in der Größe ö,, [siehe (11.25)] sehr oft nicht die Strahlungs-. 
dämpfung (d.h. die Summe y, + y,), sondern der Stoß der absorbierenden 
Atome mit Teilchen aus ihrer Umgebung (y,> y, + y,) ausschlaggebend. 
Außerdem ist die Formel (11.24) auf die Wasserstofflinien und auf gewisse 
Heliumlinien wegen des Druckeffektes überhaupt nicht anwendbar. 
Zum Druckeffekt gehören die folgenden beiden Prozesse: 


1. Stöße, bei denen die absorbierenden Atome ihre Anregungsenergie den 
Teilchen aus ihrer Umgebung ohne darauffolgende Reemission mitteilen (Stöße 
zweiter Art), 


2. Stöße zwischen absorbierenden Atomen und benachbarten Teilchen, die 
zu einer Verbreiterung der Absorptionslinien führen, ohne daß den Atomen 
Anregungsenergie verlorengeht. 


Im ersten Fall führen die Stöße zu einer Umwandlung der Anregungsenergie 
in Wärme. Auf diese Weise wird die wahre selektive Absorption reali- 
siert, die von uns am Schluß des $ 9 betrachtet wurde. Wenn andererseits die 
Hauptprozesse, die die Energiebilanz in den Absorptionslinien bestimmen, die 
wahren Absorptionsprozesse wären, so würden die Absorptionslinien am Sonnen- 
rand verschwinden ($9), was zu den Beobachtungen im Widerspruch steht. Eine 
andere Form des Verlustes von Anregungsenergie ist der Stoß der angereg- 
ten Atome mit Molekülen. Hierbei wird die Anregungsenergie des Atoms 
für die Anregung des mit ihm zusammengestoßenen Moleküls verausgabt. Die 
Wirksamkeit dieser Prozesse hängt mit der großen Kompliziertheit der Term- 
systeme der Moleküle zusammen. Daher liegt bei einem Stoß eines Moleküls 
mit einem angeregten Atom, dessen Anregungsenergie gleich e, ist, eine große 
Wahrscheinlichkeit dafür vor, daß auch bei dem Molekül ein Übergang mit 
demselben Wert von ge, stattfindet. Jedoch kann auch dieser Fall keine große 
Rolle spielen, weil die Anzahl der neutralen Wasserstoffatome, die eine Linien- 
verbreiterung hervorrufen (siehe weiter unten), in den Atmosphären der kühlen 
Sterne weit größer ist als die der Moleküle. Daher ist der Einfluß der Wasser- 
stoffatome stärker als der Einfluß der Moleküle. Auf Grund unserer Ausfüh- 
rungen werden wir im folgenden nur den zweiten der erwähnten Fälle behan- 
deln, der eine Linienverbreiterung bewirkt, ohne daß die Atome einen Verlust 
von Anregungsenergie erleiden. 

Physikalische Untersuchungen entsprechender Prozesse zeigen, daß man auf 
zweifache Weise einen Zugang zur Lösung des vorliegenden Problems finden 
kann. Einerseits betrachten wir Prozesse, die wir schon früher besprochen und 
als Stoßdämpfung der Atome bezeichnet haben. Andererseits richten wir 
unser Augenmerk auf die unmittelbare Einwirkung der benachbarten Teil- 
chen auf das Energieniveau’ des absorbierenden Atoms. Diese Einwirkung wird 
durch die Gesamtheit der Teilchen hervorgerufen, die sich in verschiedenen 
Entfernungen vom Atom befinden; folglich muß sie durch die Methoden der 
Statistik berücksichtigt werden. Im wesentlichen ist hier der intermolekulare 
StArkeffekt gemeint, der zu einer Linienverbreiterung führt (siehe weiter 
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unten). Der Zusammenhang zwischen diesen beiden Erscheinungsformen des 
Druckeffektes ist erst in jüngster Zeit geklärt worden. Es stellte sich heraus, daß 
die Stoßdämpfung für die zentralen Bereiche der Absorptionslinien maßgebend 
ist, während der ‚statistische‘ Anteil des Effektes in den äußeren Bereichen der 
Linie eine größere Rolle spielt. Unter den vorliegenden physikalischen Bedin- 
gungen gibt es innerhalb einer jeden Linie eine gewisse kritische Entfernung 
AA,, die von der Mitte dieser Linie aus gemessen wird. Innerhalb des Bereiches 
+ AA, wird die Linienverbreiterung durch die Stoßdämpfung bewirkt; außer- 
halb dieses Bereiches bestimmt sich die Linienverbreiterung nach der statisti- 
schen Theorie. | | 

Andererseits können für jeden einzelnen Fall die Bedingungen für die Wech- 
selwirkung zwischen den Atomen und anderen Teilchen (oder sogar zwischen 
den Atomen derselben Sorte) völlig verschieden sein. Zum Beispiel kann eine 
Wechselwirkung zwischen neutralen Atomen oder zwischen neutralen Atomen 
und Ionen oder Elektronen usw. auftreten. Daher kann AA, in den verschie- 
denen Fällen vollkommen verschieden sein. In einigen Fällen ist AA, so klein, 
daß praktisch innerhalb der ganzen Spektrallinie die Verbreiterung durch die 
Statistik beschrieben werden kann. In anderen Fällen ist AA, so groß, daß 
innerhalb der ganzen zu beobachtenden Linie die Stoßdämpfung den entschei- 
denden Einfluß besitzt. In diesem Fall beginnt die statistische Verbreiterung 
erst in den sehr weit entfernten Bereichen der Flügel, die beobachtungsmäßig 
nicht mehr festzustellen sind, da dort schon r, = 1 ist, eine merkliche Rolle zu 
spielen. 

Folglich müssen wir die in dem betrachteten Bereich der Sternatmosphäre 
herrschenden physikalischen Bedingungen bestimmen und feststellen, zwischen 
welchen Teilchen eine Wechselwirkung auftritt, damit wir entscheiden können, 
welchen Typ der Wechselwirkung wir vornehmlich berücksichtigen müssen. 

Wir charakterisieren kurz die beiden Abarten des Druckeffektes. 


6. Stoßverbreiterung der Linien 


Die physikalische Seite der durch Stöße bewirkten Linienverbreiterung haben 
wir schon bei der Einführung.der Konstante y, erläutert. Bei jedem Zusammen- 
stoß wird der von dem harmonischen Oszillator ausgeführte Schwingungspro- 
zeß für einen Augenblick unterbrochen und nach einem sehr kurzen Zeitinter- 
vall mit einer neuen Phase wieder aufgenommen. Somit müssen wir bei der 
Ausarbeitung einer geeigneten Theorie annehmen, daß der Wellenzug mit der 
Frequenz v, von Zeit zu Zeit Störungen in seiner Phase erleidet, wobei die bei 
diesen Störungen jedesmal auftretende Phasenänderung willkürlich ist. 

Der Ausgangspunkt unserer Theorie ist der Charakter der Phasenänderung 
bei dem Vorübergang eines störenden Teilchens an einem absorbierenden (oder 
emittierenden) Atom. Wenn A» die durch den Vorübergang eines störenden 
Teilchens an dem Atom hervorgerufene Frequenzänderung der Atomstrahlung 
zu einem vorgegebenen Zeitpunkt ist, so ist die gesamte Phasenänderung Ay 
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während der ganzen (sehr kurzen) Zeit ihrer gegenseitigen Annäherung gleich 
Ay = 2 | Avdt, (11.41) 


wobei sich die Integration über die ganze Zeit der Annäherung erstreckt. Die 
Berechnung dieses Integrals ist eine der Hauptaufgaben der zu behandelnden 
Theorie. 

Die Untersuchung aller physikalisch möglichen Fälle zeigt, daß die Größe 
Av in Abhängigkeit von der Entfernung r zwischen dem absorbierenden (emit- 
tierenden) Atom und dem störenden Teilchen durch folgenden Ausdruck dar- 


gestellt werden kann: 


c 
I; (11.42) 


wobei k eine gewisse ganze Zahl und C eine Konstante ist. Die Konstante Ü 
kann man mit Hilfe der Quantenmechanik berechnen oder aus Laboratoriums- 
messungen bestimmen. In dem Fall, daß die eine Linienverbreiterung bewir- 
kenden Teilchen Ionen oder Elektronen sind (unter Ausschluß der Wasser- 
stofflinien und gewisser Heliumlinien) kann man die durch sich vorbeibewegende 
Ionen oder Elektronen hervorgerufene Frequenzänderung des absorbierenden 
(emittierenden) Atoms als quadratischen STAregeffekt ansehen (die Linienauf- 
spaltung Av ist dem Quadrat der Feldstärke F = e/r? proportional). Folglich 


können wir 


c 
dv= 7 (11.43) 


setzen, so daß im vorliegenden Fall k = 4 ist. Messen wir die Feldstärke in 
Kilovolt (F in Kilovolt = F/0,3 in CGS-Einheiten) und die Verschiebung AA 


in Ä, so gilt 
cAA efer CIE 
ee Ve ei, 11.44 

42. 10-8 e? (=) e? (63) 
Auf diese Weise können wir aus (11.44) die Konstante C bestimmen, wenn wir 
aus Laboratoriumsmessungen die Größe der Verschiebung AA und die Feld- 
stärke F, bei der diese Verschiebung gemessen wurde, kennen. 

Jetzt betrachten wir die Hauptfälle der Stoßdämpfung, die eine Linien- 
verbreiterung in den Sternatmosphären bewirken. Diese Fälle entsprechen den 
Werten k=3, k=4 und k = 6. Betrachten wir sie in dieser Reihenfolge 
[5, 8.7]. 

k = 3. In diesem Fall sind die störenden Teilchen Atome desselben Ele- 
mentes, dessen Linienverbreiterung wir untersuchen (,„Linienverbreiterung 
durch Eigendruck“). Für die Größe y, erhält man hier den folgenden Ausdruck: 


wobei n die Anzahl der störenden Teilchen von der betrachteten Sorte in 1 cm? 
ist. [Im vorliegenden Fall die absorbierenden (emittierenden) Atome selbst. ] 
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Die Größe C ist hier näherungsweise gleich 


e2 
a nn, 11.46 
162m,» Fin \ ) 


wobei f;, die dem betrachteten Übergang entsprechende Oszillatorenstärke und 
Y, — wie gewöhnlich — die Frequenz der Linienmitte ist. 

k = 4. Diesen Fall haben wir oben schon behandelt. Die störenden Teilchen 
sind Ionen und Elektronen (quadratischer STARKeffekt). Für y, erhält. man in 


diesem Fall 
2 1 


= 383,803 ö®n. (11.47) 


In dieser Formel ist n wieder die Anzahl der störenden Teilchen (im vorliegen- 
den Fall der Elektronen oder Ionen) in 1 cm? und die Größe # die mittlere 
Relativgeschwindigkeit der gestörten zu den störenden Teilchen. Wenn das 
Atomgewicht der ersteren 4, und das Atomgewicht der zweiten u, ist,. so ist 
nach der kinetischen Gastheorie 


i 
v— RT — ) ; (11.48) 
Aı 2 


wobei R die Gaskonstante und 7 die kinetische Temperatur des Mediums ist. 

Man bestimmt C - wie wir bereits erwähnt haben - entweder auf experimen- 
tellem Wege, oder man berechnet es quantenmechanisch. 

k — 6. In diesem Fall wird die Linienverbreiterung durch Zusammenstöße 
der gestörten Atome mit neutralen Wasserstofiatomen hervorgerufen. Die bei 
der Wechselwirkung für k = 6 auftretenden Kräfte gehören zu den VAN DER 
Waausschen Kräften. Hier hat die Größe y, folgende Gestalt: 


2.3 
— 17,005 55, 11.49) 
Ve 


wobei n die Anzahl der neutralen Wasserstoffatome in 1 em? ist und ö durch die 
Formel (11.48) bestimmt ist, in der 4, = 1,0080 ist. 

In diesem Fall ist es außerordentlich schwierig, C auf experimentellem Wege 
zu bestimmen. Aus diesem Grunde macht man noch immer von folgender Nähe- 
rungsformel Gebrauch: 

ee 


= 


Sn 


(11.50) 


In dieser Formel ist « die Polarisierbarkeit des neutralen Wasserstoffatoms 


(x = 6,63 : 102 cm?), während R;, das mittlere Quadrat des Bahnradius für 
den oberen (!) Anregungszustand des betrachteten Überganges ? — k ist. 


Man berechnete Rj, für zahlreiche Fälle. Wir führen die wichtigsten an. 


Für die Natrium-D-Linie ist R; = 41 a,, wobei, die atomare Längeneinheit 


$ 11. Die selektiven Absorptionskoeffizienten 153 


ist (der Radius der ersten Bo#rRschen Bahn des Wasserstoffatoms). Für die 
Resonanzlinien H und K des: ionisierten Kalziums ist R,; = 23 a‘, für die 
Resonanzlinie 4227 Ä des neutralen Kalziums ist Ri = 69 a2. Mit den oben 


angegebenen Werten von R; für die Natrium-D-Linien wird © gleich 2,65 - 10-2. 

Wir beachten, daß man sämtliche oben angegebene Formeln für y, auch mit 
Hilfe von effektiven Querschnitten für die Linienverbreiterung hätte schreiben 
können (wie es bisweilen geschieht). Zu diesem Zweck benutzen wir eine Formel, 
die 7, mit der Zahl der Zusammenstöße Z,, die das vorgegebene absorbierende 
Atom in 1 sec erleidet, in Beziehung setzt: 


1 


T.= — 
: Zar 


(11.51) 


und weiter eine Näherungsformel, die Z,; durch den effektiven Querschnitt o 
der Stoßverbreiterungen ausdrückt: 


Zu = on. (11.52) 
Unter Benutzung dieser Formeln erhalten wir mit Hilfe von (11.9) 


2 
= — 224 = 2ond. (11.53): 


[4 


Durch Vergleich von (11.53) mit (11.45), (11.47) und (11.49) können wir auch 
die zugehörigen mittleren Werte für o berechnen. 

Über die Anwendungen der Gleichungen (11.45), (11.47) und (11.49) werden 
wir weiter unten sprechen. Zuvor werden wir eine andere „Abart‘‘ des Druck- 
effektes — die statistische Linienverbreiterung - betrachten. 


7. Die statistische Linienverbreiterung 


Das markanteste Beispiel für eine statistische Linienverbreiterung ist die- 
jenige, die den intermolekularen Starkeffekt bedingt, der von den durch Ionen 
und Elektronen erzeugten elektrostatischen Feldern herrührt. Durch das 
Auftreten dieser Felder werden die Frequenzen in Emission (und in Ab- 
sorption) gegenüber ihrer normalen Lage verschoben. Da für ein beliebiges 
Atom die Konfiguration der in seiner Nähe liegenden geladenen Teilchen 
(Ionen und Elektronen) im allgemeinen verschieden ist, wird für die verschie- 
denen Atome einer vorgegebenen Atomsorte (zu einem vorgegebenen Zeitpunkt) 
auch die Linienverschiebung verschieden groß sein. Die resultierende Absorp- 
tionslinie im Stern- bzw. Sonnenspektrum wird deshalb, da sie von einer großen 
Anzahl von Atomen mit verschiedenen Linienverschiebungen erzeugt wird, 
als ganzes verbreitert werden. | 

Folglich besteht die Hauptaufgabe des vorliegenden Problems darin, ein 
Gesetz aufzustellen, das die Wahrscheinlichkeit W(F) einer vorgegebenen 
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Feldstärke F in Abhängigkeit vom Feld F selbst angibt. Für gewöhnlich führt 
man hierbei ein gewisses „Standardfeld‘ F, ein, auf das sich auch das Feld F 
bezieht: 

2 


F,— 2,61en?, (11.54) 


wobei n die Anzahl der geladenen Störteilchen in 1 em? ist. Den Quotienten 
F/F, bezeichnet man in der Regel mit ß. Somit reduziert sich unser Problem 
darauf, herauszufinden, wie groß die Wahrscheinlichkeit W(ß)dß dafür ist, 
daß die Größe ß zwischen ß und $ + dß liegt. Um die Frage beantworten zu 
können, wie groß die Wahrscheinlichkeit ist, daß der Zuwachs der Frequenz 
zwischen den Grenzen v und » + dv liegt, muß man das Gesetz kennen, das die 
Größe der Aufspaltung Av in Abhängigkeit von der Feldstärke F angibt. Es 
sind zwei Fälle zu unterscheiden: 


1. Der lineare Starkeffekt (die Aufspaltung Av ist dem störenden Feld 
proportional). Dieser Fall liegt bei der Verbreiterung der Wasserstofflinien und 
auch bei den nicht sehr starken Aufspaltungen von gewissen Heliumlinien vor. 


2.Der quadratische Starkeffekt (Av ist proportional F?). In diesem 
Fall ist die Aufspaltung der Linien kleiner als bei dem linearen StArkeffekt. 
Gleichzeitig hat der quadratische Starkeffekt das Auftreten von Linien zur 
Folge, die nach den Auswahlregeln für die Bahndrehimpulsquantenzahl / ver- 
boten sind. | 

Wir betrachten den linearen StArkeffekt für die Wasserstofflinien. Jedes 
Niveau (mit Ausnahme des ersten) eines Wasserstoffatoms, das sich in einem 
elektrischen Feld befindet, erleidet eine symmetrische Aufspaltung in mehrere 
Komponenten. Ihre Zahl wächst mit der Hauptquantenzahl des Niveaus. 

Der Abstand der aufgespaltenen Niveaus von der normalen Lage wird durch 
die Formel 


3 
AZ =hAr= Sem (11.55) 


festgelegt. Das Produkt der Hauptquantenzahlr mit der Starkeffekt-Quanten- 
zahl », ist in Tabelle 6 angegeben. 


Tabelle 6 
Anzahl der 
“ "Fr IE Komponenten 
1 0 | Ö 1 
2 0, +1 0,+2 3 
3 a Pe 0, +3, +6 5 
4 0, +1, +2,+3 0; E46 58, 7 
5 0, +1, +23, +43, +4 0, +5, +10, +15, + 20 9 


$ 11. Die selektiven Absorptionskoeffizienten 155 


Die Möglichkeit eines beliebigen Überganges von einem Niveau mit der 
Hauptquantenzahl » und der Starkeffekt- Quantenzahl n, auf ein Niveau mit 
den Quantenzahlen »’ und nF wird durch die entsprechenden Auswahlregeln 
entschieden. | 

Wie aus Tabelle 6 und Gleichung (11.55) folgt, wächst die Linienbreite einer 
vorgegebenen Serie mit der Hauptquantenzahl des oberen Niveaus. 

Wir weisen darauf hin, daß bei sehr starken Feldern, die 100000 V/em über- 
steigen, der lineare StArkeffekt in den quadratischen StArkeffekt übergeht, 
wobei das Bild der Linienaufspaltung keine Symmetrie mehr zu der Lage bei 
fehlender Aufspaltung zeigt. Unter den auf einem Stern herrschenden Be- 
dingungen gibt es jedoch solche Felder offenbar nicht. 

Wir wenden uns jetzt dem Absorptionskoeffizienten für die durch den 
intermolekularen STArkeffekt verbreiterten Linien der BALMER-Serie 
zu. Diesen Koeffizienten findet man aus der Verteilung von W(ß) unter Be- 
rücksichtigung aller erlaubten Übergänge zwischen geeigneten Niveaus mit 
n = 2 und n = k. Für den rein statischen Fall, für den man die störenden 
Teilchen (Ionen und Elektronen) gegenüber dem gestörten Wasserstoffatom als 
ruhend ansehen kann, folgt aus den Rechnungen für den Absorptions- 
koeffizienten in den Linienflügeln der BALMER-Serie die Formel [2, $ 47] 


(11.56) 


na 
“ 


(A — A)? 


wobei für H«, Hß, Hy und Hö die Konstante CO gleich 3,13 - 10-16; bzw. 
0,885 » 10-16; 0,442 - 10-16 und 0,309 - 10-16 ist und A — A, in Ängströmein- 
heiten ausgedrückt ist. 

Diese Formel darf man nur für die Linienflügel der BALMER-Serie verwenden. 
Der Vergleich der theoretischen und der beobachteten Konturen der mehr im 
Innern liegenden Bereiche der Linien H«, Hf, Hy und Hö zeigt oft beträcht- 
liche Abweichungen dieser Konturen voneinander. Dieser Umstand erklärt 
sich daraus, daß die Formel (11.56) für den rein statischen Fall abgeleitet 
worden ist. Es liegt auf der Hand, daß sich die störenden Teilchen in Wirklich- 
keit gegenüber den neutralen Wasserstoffatomen im Zustand ununterbrochener 
Bewegung befinden. Die Berücksichtigung dieses Faktors zeigt, daß die Ab- 
nahme von s, in den inneren Bereichen der Linienflügel von Ha, Hß, Hy und 
Hö mit wachsendem A — A, viel langsamer vor sich geht, als die Formel (11.56) 
angibt, außerdem ändert sich der Verlauf der Abhängigkeit der Größe s, von A 
auch stark in den zentralen Bereichen der Linien. | 

Der quadratische StArkeffekt äußert sich in den meisten Fällen als 
Stoßdämpfung und nicht als statistische Verbreiterung: Das gleiche gilt 
anscheinend auch für die meisten Linien des Heliums (siehe $ 13). 
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8. Schlußbemerkungen 


Wir wollen uns jetzt darüber Klarheit verschaffen, in welchen Fällen wir die 
statistische Theorie und in welchen Fällen wir die Theorie der Stoßverbreite- 
rung benutzen müssen. Wir beginnen mit der Linienverbreiterung durch ge- 
ladene Teilchen. Dies entspricht den Fällen k=2undk = 4. 

k = 2. Die Verbreiterung der Wasserstofflinien und gewisser Heliumlinien 
durch den linearen StArkeffekt. 

Es ist klar, daß der Exponent % in der Formel (11.42) in diesem Fall gleich 
Zwei ist, weil F proportional r-?. Das Studium der Grenzen von AA, und des 
Zusammenwirkens der beiden Arten des Druckeffektes zeigt, daß die Verbrei- 
terung der Linienflügel der BALMER-Serie in den Sternatmosphären durch die 
statistische Theorie erfaßt wird, wobei die Teilchen, die die Verbreiterung be- 
wirken, offenbar nur die Ionen sind. 

k = 4. Der durch Ionen und Elektronen bedingte quadratische StArkeffekt. 
Eine entsprechende Untersuchung zeigt, daß hier im Gegensatz zu dem vor- 
hergehenden Fall die durch Stöße mit Elektronen hervorgerufene Dämp- 
fung der Hauptfaktor für die Linienverbreiterung ist. Für den vorliegenden 
Fall können wir die Gleichung (11.47) benutzen, indem wir n = n, setzen und 
ö für Zusammenstöße der vorgegebenen Atome mit Elektronen berechnen. 

Für die Linien, bei denen die Konstante C hinreichend groß ist, kann die hier 
betrachtete Form der Linienverbreiterung in den Atmosphären der Sterne aller 
Spektralklassen die Hauptrolle spielen. Die Linienverbreiterung der ioni- 
sierten Elemente, die auf Elektronenstoß beruht, ist noch ungenügend er- 
forscht. 

Wir wenden uns jetzt der durch die Wechselwirkung der Atome mit neutra- 
len Teilchen bedingten Linienverbreiterung zu. 

k = 3. Linienverbreiterung durch Eigendruck. Die Rechnungen. zeigen, 
daß dieser Effekt für die Metallinien wegen der verhältnismäßig geringen Häu- 
figkeit der Metalle in den Sternatmosphären, d.h. wegen des kleinen Wertes 
für n in der Gleichung (11.45), unbedeutend ist. Anscheinend kann er in den 
Spektren der kühleren Sterne in den ersten Gliedern der BALMER-Serie auf- 
treten. 

k = 6. Linienverbreiterung durch Stöße der Atome mit neutralen 
Wasserstoffatomen. (Bei Temperaturen, bei denen der Wasserstoff schon 
völlig ionisiert ist, kann die Linienverbreiterung durch das zweithäufigste Ele- 
ment — das neutrale Helium — bewirkt werden.) Für k = 6 überwiegt die Stoß- 
dämpfung; die „statistischen Flügel“ liegen in großer Entfernung von der 
Linienmitte, wor, = list. Folglich können wir in diesem Fallfür y, die Formel 
(11.49) benutzen. Diese kann man auch auf den Fall anwenden, daß die von 
den neutralen Wasserstoffatomen gestoßenen Atome sich im ionisierten Zustand 
befinden. 

An dieser Stelle machen wir folgende allgemeine Bemerkung, die sich auf die 
Anwendung der angegebenen Formeln für y, und s, bezieht. Für Sterne, deren 
T, kleiner als 6000° ist, ist der Wasserstoff im wesentlichen neutral. Daher 
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wird wegen der großen Häufigkeit des Wasserstoffs die Verbreiterung der mei- 
sten Linien durch Stöße der Atome mit neutralen Wasserstoffatomen ver- 
ursacht [Formel (11.49)]. Die Linienverbreiterung durch Stöße mit Elektronen 
[k = 4, Formel (11.47)] kann bei den Linien auftreten, die gegenüber dem 
quadratischen STArkeffekt sehr empfindlich sind (große C). Bei höheren Tem- 
peraturen als 8000° ist der Wasserstoff fast gänzlich ionisiert. Daher liegt der 
Fall k = 6 hier schon nicht mehr vor. Die Linienverbreiterung geschieht durch 
die Wechselwirkung der Atome mit Ionen und Elektronen. 

Bei den neutralen Metallen wird die Linienverbreiterung durch Stöße der 
Atome mit Elektronen und bei gewissen Heliumlinien durch Stöße der Helium- 
atome mit Protonen bewirkt. 

Die Verbreiterung der Linienflügel der BALMER-Serie endlich bestimmt sich 
in den meisten Fällen nach der statistischen Theorie [k = 2, für die von der 
Linienmitte weit entfernten Bereiche der Flügel, Formel (11.56)]. Hierbei sind 
die die Verbreiterung bewirkenden Teilchen Ionen. Für die weiter im Innern 
liegenden Bereiche der Linien sind Korrektionen einzuführen, die die Bewegung 
der geladenen Störteilchen gegenüber den Wasserstoffatomen berücksichtigen. 
In den Atmosphären der Überriesen und der heißen Sterne beginnt die Strah- 
lungsdämpfung an Bedeutung zu gewinnen. | 

Abschließend weisen wir darauf hin, daß in den Fällen k = 4 und k = 6 nicht 
nur eine Verbreiterung, sondern auch eine Verschiebung der Linien auftritt. 
Diesen Umstand muß man beim Studium der Linienverschiebung durch Gravi- 
tation auf der Sonne berücksichtigen. 


$ 12. Anwendung der elementaren T'heorie der Konturen. Dive Wachstumskurven 
1. Die elementare Theorie der Konturen 


Wir betrachten jetzt die Anwendung des elementaren Modells einer streu- 
enden „umkehrenden Schicht‘, das von uns in $9 behandelt wurde, auf die 
Absorptionslinien der Sterne (und der Sonne). Wir erinnern uns, daß wir bei 
diesem Modell folgende Formel für die Restintensität erhalten haben: 


(12.1) 


Diese Formel bezieht sich auf das Spektrum der Gesamtstrahlung, die von 
der gesamten Sternscheibe (Sonnenscheibe) ausgesandt wird. 

Ebenfalls in $9 haben wir darauf hingewiesen, daß das betrachtete Modell 
stark schematisch ist und daß es in Wirklichkeit nicht gerechtfertigt ist, die 
Atmosphäre in eine „Photosphäre“ und eine „umkehrende Schicht“ aufzu- 
teilen. Mit Hilfe der Formel (12.1) kann man jedoch für viele hinreichend inten- 
sive Absorptionslinien in den Spektren der Sonne und der Sterne eine zufrieden- 
stellende Darstellung der Konturen erzielen. (Bei den schwachen Linien spielen 
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rein instrumentelle Effekte meist eine größere Rolle als bei den starken Linien.) 
Außerdem ist die Formel (12.1) aus dem Grunde von Wichtigkeit, daß man mit 
ihrer Hilfe zahlreiche Untersuchungen durchführen kann, die sozusagen er- 
kundenden Charakter besitzen. 

Um die Formel (12.1) für die Darstellung der Kontur einer Absorptionslinie 
verwenden zu können, muß uns s, bekannt sein. Mit Ausnahme des Falles, daß 
die Linien durch den STArkeffekt verbreitert sind, können wir für s, die Formel 
(11.39) benutzen. In dem häufiger anzutreffenden Fall a <1 kann - wie wir 
schon gezeigt haben — der Absorptionskoeffizient s, mit Hilfe zweier Aus- 
drücke dargestellt werden: Der eine Ausdruck wird nur durch den DoPPLEr- 
Effekt und der andere nur durch die Dämpfung bestimmt [siehe (11.24) und 
(11.34)]. 

Da in den Formeln (11.24) und (11.34) der Absorptionskoeffizient auf .ein 


Atom bezogen ist, erhalten wir für die optische Dicke r, in Formel (12.1) 
= [ms,dk, (12.2) 


wobei n, die Zahl der vorgegebenen im ;-ten Anregungszustand befindlichen 
absorbierenden Atome in 1 cm? ist. 

Im allgemeinen hängt der Koeffizient s, von h ab. In der Formel (11.24) hängt 
Ö,, (über die Konstante y,) und in der Formel (11.34) Av, von h ab. Im ersten 
Fall kann die Abhängigkeit von h merklich werden; im zweiten Fall ist sie 
schwach, weil 7’ sich im Innern der „umkehrenden Schicht‘ nur wenig ändert 
und außerdem in der Formel (11.33) unter dem Wurzelzeichen steht. Wir neh- 
men jedoch eine weitere Vereinfachung der Aufgabe vor und benutzen an Stelle 
von ö,, und Av, ihre Mittelwerte im Innern der „umkehrenden Schicht“. 
Dann können wir (12.2) wie folgt schreiben: 


w=s/ndh=s,N,. (12.3) 


Die Zahl N, ist die Anzahl der vorgegebenen Atome, die in einem Zylinder mit 
der Grundfläche von 1 cm? und einer Höhe, die gleich der Höhe der ‚„umkehren- 
den Schicht‘ ist, eingeschlossen sind. Die Zahl N, bezeichnen wir einfach als 
„Anzahl der absorbierenden Atome über der Photosphäre‘“ und beachten da- 
bei, daß sie sich auf eine Grundfläche von 1 cm? bezieht. 

In Verbindung mit (12.3) schreibt sich die Formel (12.1) 


1 
I Eee (12.4) 
1+ N: 


Wir untersuchen jetzt, welches Aussehen die Kontur einer Absorptionslinie 
bei Benutzung der Formeln (12.4), (11.24) und (11.34) hat. Wir bezeichnen mit 
X, die optische Dicke in der Linienmitte (d.h. fürv=»,=»,,). Nach (12.3), 
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(11.34) und (11.40) ist diese optische Dicke gleich!) 


ne: 
D 


Somit ist im Fall der ee die optische Dicke r, gleich 


,N,= 17 = Paar (12.6) 


Für den Fall der Strahlungsdämpfung erhalten wir für r, einen entsprechenden 
Ausdruck. Wir weisen darauf hin, daß für unseren „zusammengesetzten‘“ Ab- 
sorptionskoeffizienten die Dämpfung erst in solchen Eintfernungen y— v,, von 
der Frequenz der Linienmitte v,, = ?,, die die Größe von einigen DoPPLER- 
Breiten besitzen, von Bedeutung wird (siehe Abb.25). Dieses Frequenzinter- 
vall übertrifft jedoch in den meisten Fällen, die in der Praxis vorkommen, die‘ 
Größe ö,, beträchtlich (gewöhnlich um einige Größenordnungen). Aus diesem 
Grunde können wir in den Frequenzen, in denen die Strahlungsdämpfung vor- 
herrscht, den zweiten Summanden im Nenner der Formel (11.24) vernachlässi- 
gen. Somit erhalten wir unter Benutzung von (12.3), (12.5) und (11.24) in dem 


Bereich, wo nur der Einfluß der Strahlungsdämpfung wirksam ist, für 7, folgen- 
den Ausdruck: 


e? 
s,N, = % — 


Ösrfin Ne Or Avp 
m,cw — 9)? "nr v— v0)? 


(12.7) 


Wir legen unseren Überlegungen die Formeln (12.4), (12.6) und (12.7) zu- 
grunde und betrachten die Änderungen der Konturen mit wachsendem N, und 
demzufolge mit wachsendem X. 

Solange die optische Dicke beträchtlich kleiner als Eins ist (X, < 1), unter- 
scheidet sich r, selbst in der Linienmitte, wo s, seinen Maximalwert annimmt, 
sehr wenig’ von Eins, so daß die Linie praktisch in dem Untergrund des konti- 
nuierlichen Spektrums verschwindet. Mit weiterem Anwachsen von N, tritt 
eine merkliche Absorption zunächst in den zentralen DorPLEr-Gebieten der 
Kurven s, auf. Wenn in dem Fall, der in Abb.25 dargestellt ist, d.h. für die 
Linie D, bei T = 5700°, die Größe 77, = X, = 1 ist, so ist schon im Punkt a 
des Überpanpszäbictes der Kurve s, die optische Dicke von der Größenordnung 


10-*, so daß an dieser Stelle r, praktisch gleich Eins ist. Gleichzeitig ist in der 
’ 7 
Linienmitte r, gleich \|1 + 3 — 0,57. 


Die Dämpfung ist an der Bildung der Linienkontur nur für solche N, merk- 
lich beteiligt, für die die Größe T, im Übergangsgebiet des Koeffizienten s, 


1) Wir erinnern daran (siehe $ 11), daß für solche Werte von a, die der Ungleichung 
a< 1 nicht genügen, das durch Gleichung (11.40) bestimmte s,, nur genähert gleich dem 
Wert s, für die Mitte ist! 
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(siehe Abb:25) nicht mehr klein gegenüber Eins ist, so daß man sie vernach- 
lässigen könnte. Bis zu diesem kritischen Wert von N, wird die Kontur der 
Absorptionslinie durch den DorrLer-Effekt, d.h. durch die Formel (12.6), be- 
stimmt. In Abb.26 sind Linienkonturen aufgetragen, die nach den Formeln 


10 
0,8 
0,6 
0,4 
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20 
K. -0.04 -0.02 0 0.02 00 AA 


Abb. 26 


(12.4), (12.5) und (12.6) für AA, = 0,01Ä und für verschiedene Werte des 
Produktes N,f,,') berechnet worden sind. Wir weisen darauf hin, daß die Ab- 
sorptionswirkung der Atome in den Formeln (12.6) und (12.7) nicht durch die 
Zahl N, selbst, sondern durch das Produkt N,/,, bestimmt wird. Die Abb.26 
zeigt deutlich die spezifische Form der Konturen für den DorrLer-Effekt — 
einen schnellen Abfall von r, (für hinreichend große N,f,,) zur Linienmitte. 


0,4 02 02 0441 
Abh. 27 


Bei einer weiteren Vergrößerung von N,f,, werden die Teile der Kurve s,, die 
durch die Strahlungsdämpfung bestimmt werden, immer wirksamer. Wenn der 
DorrLer-Effekt völlig ausgeschaltet wäre, hätten die Linienkonturen die in 
Abb.27 angegebene Gestalt, wobei ö,, mit Hilfe von (4.38) in die Wellenlängen- 
skala überführt wurde; sie ist gleich 0,001 Ä. Dieser Wert ist etwa um eine 


t) Die Abb 26, 27,28 und 30 sind einer zusammenfassenden Darstellung von O. A.Mer- 
NIKOw entnommen [12, 8.306]. Beim Auftragen der Konturen ist der Faktor 3/4 im Nenner 
von (1.24) durch Eins ersetzt worden. 
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Größenordnung größer als die natürliche Linienbreite, doch — wie wir weiter 
unten sehen werden -— ist die Stoßdämpfungskonstante y, um eine Größen- 
ordnung größer als y, (insbesondere für die Metallinien in der Sonnenatmo- 
sphäre). 

Aus Abb.27 erkennen wir, daß sich bei reiner Dämpfung (im Gegensatz zu 
der durch den DorrLer-Effekt bestimmten Kontur) in der Linie deutlich aus- 
geprägte Flügel ausbilden, die sehr fließend in das kontinuierliche Spektrum 
übergehen. 

In der folgenden Abb.28 geben wir die Konturen an, die nach den Formeln 
(12.4) und (11.39) mit Hilfe einer geeigneten Tabelle für s, aufgetragen sind. Die 
Ausgangsdaten hierfür sind: AA, = 0,1 A, ö,, - in der Wellenlängenskala aus- 
gedrückt - gleich 0,001 A. 

Aus Abb.28 geht hervor, daß die Kontur einer Absorptionslinie für verhält- 
nismäßig kleine N,f,, in der Hauptsache durch den DorrLer-Effekt bestimmt 
wird, während für große N,f,, die Dämpfung maßgebend ist. Allerdings wird 


—Jl. 
4 -3 -2 -7 do0oö 71 2 "3 dAlr 
Abb. 28. 


auch für große N,f,, der. Verlauf der Intensität in unmittelbarer Nähe der 
Linienmitte durch den DorpLer-Effekt bestimmt, doch ist r,für die zugehörigen 
Frequenzen (Intervall ö6 - ö in Abb.28) so klein, daß es für den Beobachter 
gleichgültig ist, welcher Effekt in diesem Frequenzintervall vorherrschend ist. 
Daher kann man sagen, daß beigroßen N ‚f,, diegesamte Kontur im wesent- 
lichen durch die Dämpfung bestimmt wird. 

Folglich sind für die Kontur der schwachen Absorptionslinien (ohne merk- 
liche Flügel) hauptsächlich der DorpLer-Effekt und für die hinreichend 
starken Linien (mit ausgeprägten Flügeln) in der Hauptsache die Dämp- 
fungseffekte maßgebend. 


2. Vergleich der theoretischen und der beobachteten Konturen 


Wir wollen untersuchen, inwieweit die theoretischen Konturen mit den aus 
den Beobachtungen erhaltenen Konturen übereinstimmen. Am sichersten ist 
solch ein Vergleich für die stärksten. Absorptionslinien. Die Konturen der 
schwachen Linien sind in der Regel durch Einflüsse rein instrumenteller Art 


11 Ambarzumjan, Astrophysik 


162 II. Die Entstehung der Absorptionslinien in den Spektren der Sterne 


stark verzerrt, und die Elimination dieser Verzerrungsfaktoren ist für gewöhn- 
lich zu unsicher. Die Kontur der starken Linien wird in der Hauptsache durch 
die Dämpfungsprozesse bestimmt. Die Substitution von (12.7) in (12.4) ergibt 


1 
es eu. een, (12.8) 


e? Ö; 
neh ‚lin 


i 3 
4 m,c ® — 99)? 


Die Gegenüberstellung der durch (12.8) gegebenen theoretischen Kontur mit 
der beobachteten Kontur führt man folgendermaßen aus: Wir geben in 
(12.8) eine Reihe von Werten für das Produkt Ö,,f:, N, vor und versuchen, die 
bestmögliche Übereinstimmung 
zwischen der Theorie und den 
Beobachtungsergebnissen zu er- 
zielen. Das gleiche Verfahren ist 
auch auf r,(d) in Formel (9.24) 
anzuwenden. Hierbei zeigt es sich, 
daß für die Konturen vieler star- 
ker Linien des Sonnenspektrums 
und der Sternspektren eine zufrie- 
denstellende Übereinstimmung 


0,0 je : hergestellt werden kann. Als Bei- 
3970 3930 3950 spielsind die Konturen der LinieH 
Abb. 29 und K für das Spektrum der Son- 


nenmitte in Abb.29 dargestellt. 

Aus Abb. 29 ist ersichtlich, daß die größten Differenzen zwischen Theorie und 
Beobachtung in den zentralen Bereichen der Linie auftreten. Die beobachtete 
Intensität der Linienmitte ist größer als die theoretische. Bei faktisch allen 
starken Absorptionslinien übertrifft die beobachtete Intensität der Linienmitte 
die theoretische. Abgesehen von dieser Abweichung (wir kommen in $ 14 auf sie 
zurück), zeigen Abb.29 und analoge Darstellungen, daß der Hauptfaktor, der 
die Konturen der starken Linien bestimmt, die Dämpfung ist. Diese Schluß- 
folgerung wird durch sämtliche übrigen Angaben bestätigt. Eine weit strengere 
Theorie als unsere, die wir zur Gewinnung unserer Ausgangsformel (12.1) benutzt 
haben, führt zu einer analogen Schlußfolgerung. | 
. Mit Rücksicht auf unsere Schlußfolgerung können wir die nach der erwähn- 
ten Methode gefundenen Größen N ‚f;,6,, zur Bestimmung der Zahl der Atome 
über 1 cm? der Photosphäre benutzen, d.h., wir können die Größe N, ermit-. 
teln. Zu diesem Zweck müssen wir f,, und ö,, kennen. Die Größen f,, = fı, 
für die Resonanzlinien sind gewöhnlich bekannt. In der Regel sind sie von der 
Größenordnung Eins. Weniger leicht sind die Größen 6,, — 6,, zu bestimmen. 
Nach (11.25) sind sie nicht nur durch die Strahlungsdämpfung, sondern auch 
durch die Stoßdämpfung festgelegt. Die Größe y, ist dagegen zur Zeit nur in 
wenigen Fällen (und dann nur näherungsweise) bekannt. Für die Linien des 
Sonnenspektrums ist y, im Mittel etwa 5-10mal größer als y, (die soge- 
nannte klassische Dämpfungskonstante). Wenn in ö,, die Stoßdämpfungs- 
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konstante entfällt, vergrößern wir die gefundene Anzahl der Atome. Hierbei 
wird — wie aus der Formel (12.8) folgt - N, im Verhältnis eines Faktors von der 


Größenordnung yY(y, +y,):y. falsch. Wenn wir berücksichtigen, daß für die 
Resonanzlinien y, + Yy, = Y, 7 Yo, Ist, und den maximalen Faktor 10 benutzen, 
so ist das unter Weglassen der Konstante y, gefundene N, ungefähr dreimal 
so groß. 

Nach der beschriebenen Methode können wir die Größe N ‚nicht nur aus der 
Formel (12.8) bestimmen, die sich auf die gesamte Scheibe der Sonne (des Ster- 
nes) bezieht, sondern auch aus der Formel (9.24), die auf die verschiedenen 
Punkte der Sonnenscheibe anwendbar ist. Das in diese Formel eingehende 


t, können wir wiederum dem Ausdruck (12.7) entnehmen. : 

Die von UnsöLn abgeleiteten Werte N, für die Resonanzlinien des Sonnen- 
spektrums (in dem der Beobachtung unmittelbar zugänglichen Spektralbe- 
reich) sind in Tabelle 49 seines Buches „Physik der. Sternatmosphären‘“) an- 
geführt. Diese Größen sind etwas zu groß, weil bei ihrer Ableitung die Stoß- 
dämpfung nicht berücksichtigt wurde. | 

Analoge Rechnungen können beim Studium der chemischen Zusammen- 

setzung der Sternatmosphären Verwendung finden. Zu diesem Zweck müssen 
wir unter Benutzung der Formeln von BoLTzMAnn und Sara von der Zahl 
der Atome in einem Zustand zu der Zahl der Atome in den übrigen Zuständen 
übergehen und durch Summation alle Atome des vorliegenden Elementes be- 
rücksichtigen. 
. Außer der Unvolikommenheit des benutzten Modells einer „umkehrenden 
Schicht“ krankt die betrachtete Methode für die Bestimmung der Anzahl der 
Atome daran, daß sie für die schwachen Linien nicht zu verwenden ist, da ihre 
Konturen fast ausschließlich instrumentell bedingt sind. 

Aus diesem Grunde besteht der Vorteil. der Methode zur Bestimmung der N, 
nicht in ihrer Anwendung auf die Linienkonturen, sondern auf die Gesamt- 
absorption, d.h. auf die Äquivalentbreite der Linien. Auf die Äquivalent- 
breite hat nämlich die instrumentelle Verzerrung einen sehr viel geringeren Ein- 
fluß als’auf die Kontur selbst. Als hauptsächliche Verzerrungsfaktoren bleiben 
hierbei das Streulicht und die Geister beim Gitterspektrographen erhalten.. 


3. Die elementare Theorie:der Wachstumskurven 


Die Kurve, die eine Beziehung zwischen .den Äquivalentbreiten der Linien 
(d.h. der Größen W, oder W,) und den Größen f,,N, herstellt, heißt Wachs- 
tumskurve. Für die Ableitung der theoretischen Wachstumskurve benutzen wir 
wieder die Formel (12.4). Wir müssen jedoch beachten, daß selbst für den Gül- 
tigkeitsbereich des betrachteten Schemas einer „umkehrenden Schicht“ die 
Ableitung der Formel (12.4) mit mathematischen Vereinfachungen verbunden | 
war. Eine strengere mathematische Untersuchung zeigt, daß an Stelle des 


!) 1. Aufl. (d. Übers.). 


11% 
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Faktors 3/4 vor t, im Nenner von (12.1) und (12.4) ein gewisser Faktor u 
stehen müßte, der selbst von 7) abhängt, für 7) = 0 gleich Eins ist und für 
7, > © gegen 3/4 strebt. Da unsere Rechnungen nur den Charakter einer Nähe- 
rung besitzen, können wir den erwähnten Faktor u (77) gleich Eins setzen. Wir 
benutzen also an Stelle der Formel (12.4) die noch einfachere Formel 
I 1 
Tea 1INe 


Wenn wir an Stelle der Voraussetzung u — 1 die Größe u in ihrer wirklichen 

Gestalt einsetzen, so geht dieser Faktor in die Endformeln für die Äquivalent- 

breite in Form eines Koeffizienten von N, ein. Dies kommt somit dadurch zum 

Ausdruck, daß der von uns bestimmte Wert von N, sich von den wahren Werten 

um den Faktor u unterscheidet. j 
Aus (12.9) ergibt sich für die Linientiefe R, 


rn 1 +7, u 1+ N ;s, u 1 Ar (N,s,)=1 


Folglich erhalten wir nach (9.2) für die Äquivalentbreite W, 


(12.10) 


oo 


| dv . dv | 
Adlermeuslkesnt a 
0 


% 


Bei der Umformung der rechten Seite der Gleichung (12.11) haben wir die 
Symmetrie der Funktion s, bezüglich der Frequenz der Linienmitte », be- 
rücksichtigt [siehe (12.6) und (12.7)]. Folglich ist nach (12.10) auch R, symme- 
trisch, und beide Hälften der Linie geben die gleiche Gesamtabsorption: 

Die Integration von (12.11) erstreckt sich streng genommen über das .ge- 
samte Spektrum. Sie beschränkt sich aber praktisch auf den verhältnismäßig 
schmalen Bereich der Absorptionslinie selbst, für die W, berechnet werden soll, 
weil s, schon für relativ kleine » — v, praktisch gleich Null wird. 

Für gewöhnlich benutzen die Beobachter W, und nicht W,. Wie wir außer- 
dem sehen werden, erweist es sich als zweckmäßig, nicht W, selbst, sondern 
W ,|A zu verwenden. 

Im Hinblick auf die relative Kleinheit der Äquivalentbreiten können wir für 
den Zusammenhang zwischen W, und W,, die Differentialformel (4.38) benutzen 
und erhalten 


(12.12) 


Wir untersuchen jetzt die Abhängigkeit der Größe W, und entsprechend W, 
von X,, d.h. faktisch von den Werten N, f,,. Zunächst betrachten wir die Werte 
von N,f;,, für die die Linienbreite nur durch den DorrLer-Effekt bestimmt 
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wird. In diesem Fall können wir für N,s, den Ausdruck (12.6) benutzen. Seine 
Substitution in (12.11) ergibt 


[= e} 


Ve] = ——; (12.13) 


Wir führen jetzt die neue Veränderliche p ein: 


V — Yo 


a 12.14 
Pejerge ( ) 
Dann nimmt (12.13) die Gestalt 
dp | o9 j $ 
W,= 24, | —— = 2 X,Av) | (er + Xu)!dp (12.15) 
Fe 6 
A 


an. 
Zunächst wenden wir uns dem Fall zu, daß N,f,, sehr klein ist, so daß 

X, < 1. In diesem Fall kann das Integral (12.15) mit Hilfe der binomischen 

Entwicklung des Ausdruckes unter dem Integral berechnet werden: 


W, = 2AvpXo| (er? — X,e?P + Kle?P— ...)dp. (12.16) 
ö 


Mit Rücksicht auf 


aha 11/% 
ER = — — . 
|‘ dP = 5 V: (12.17) 
finden wir 
si 2 
W,= YrAvpX!l— u Da, (12.18) 
: v2 y3 


Diese Entwicklung kann man praktisch für 0 < X, < 0,5 verwenden. 
Zur Berechnung von (12.15) für größeres X, setzen wir 


X,=e, b=InX, P=u. (12.19) 
Dann wird (12.15) zu 


1 
W,= 4 [ a, (12.20) 
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Das auf der rechten Seite von (12.20) stehende Integral spielt i in der Elektronen- 
theorie der Metalle eine große Rolle. Für hinreichend große b = InX, kann es 
mit Hilfe des folgenden asymptotischen Ausdruckes dargestellt werden: 


co 


1 
u?:du 7% 7m 
m ru 12.21 
3 ee 11 240° 38404 | en) 
n | 


In Verbindung mit (12.21) und (12.19) können wir (12.20) folgendermaßen 
schreiben: 


- n? 7n* 
— 2 YlaX, il — ——— -- —————— — rt. 12.22 
W ame | 241n? X, 3841n?X, 


In der Praxis kann man diese Reihenentwicklung für InX, = 4 oder X, > 55 
verwenden. Für 0,5 < X, < 55 kann man das Integral (12.20) oder, was das- 
selbe ist, (12.15) durch numerische Integration berechnen. 

Mit noch größer werdendem N,f,, (und folglich X,) verschwindet der Ein- 
Huß des DoPrLEr-Effektes an der Bildung der Linienkontur vollständig; diese 
wird jetzt durch Dämpfungsprozesse bestimmt. Für sehr große Werte von X, 
führen wir (12.7) in (12.11) ein. 


oo 


W, — 2 EAN. SBESDERER (12.23) 
| 1 <E Yn (v === v.)” 
X00;,AVvp 
Setzen wir 
Yraw—o)® _ % 
En 12.24 
a ö \ 
so finden wir 
7 ran, <= True z “7 KoydınAVD (12.25) 


Das Übergangsgebiet der Wachstumskurve, das dem Übergang von der 
Formel (12.22) zur Formel (12.25) entspricht, findet man durch numerische 
Integration der Ausgangsformel (12.11), indem man ein s, benutzt, das man 
z.B. den am Schluß des Buches aufgeführten Tabellen entnimmt. 

Gehen wir entsprechend der Formel (12.12) auf die Wellenlängenskala über 
und benutzen für Av, den Ausdruck (11.31), so erhalten wir für die von uns 
betrachteten drei Fälle | 


0<X,< 05: 


germenlı ı_ a 8_ er 2220 (12.26) 
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X,> 55: 
Ww, n® 7n* 0 
zT l — —— — ——— —— — 11.8 2 — YlnX,, (12.27 
j BR, 241n?X, 3841n®X, | Yin Ko, ( 
X,sehr groß 
1 
3 ji, N a.) m 
WM _Kyr ax - EC Vrx Tl“ 12.28 
me De 2 em en 


Aus diesen Formeln folgt in der Tat, daß man für die Darstellung der Abhängig- 
keit der Wachstumskurve von der Wellenlänge für die untersuchten Linien 
nicht W, sondern W,/A benutzen muß. Die Frequenz », (und damit A,) geht nur 
in (12.28) ein, und dort auch nur unter dem Wurzelzeichen. 

Aus den angeschriebenen Formeln ergeben sich folgende Schlußfolgerungen : 
Für schwache Linien, für die X, < 1 ist, wächst die Äquivalentbreite proportio- 
nal X,, d.h. proportional der Zahl N,f;,, an. Dieses relativ schnelle Wachstum 
von W, hängt damit zusammen, daß hier mit zunehmendem X, d.h. N,fn 
sozusagen eine „Sättigung“ der Linie in ihren zentralen Bereichen eintritt, so 
daß r,, von Eins (wo X, = 0) praktisch auf Null (wo In X, > 1) absinkt und 
die Tiefe in der inienmitie von Null bis etwa Eins an wachst, Bei größeren 
Werten von X,, wenn r, .<1, wird das Anwachsen von W; nicht durch die 
Zunahme der Tiefe R, in den zentralen Gebieten der Linie, sondern in der 
Hauptsache durch eine Vergrößerung ihrer Breite bewirkt. Aus den Formeln 
(12.9) und (12.6) geht hervor, daß eine Änderung der Linienbreite mit wachsen- 
dem X,. d.h. mit wachsendem N ,f,;,, durch das Auftreten des Expönential- 
faktors in der Formel (12.6) außerordentlich langsam vor sich geht [10, S. 60-61]. 

Lassen wir X, noch mehr wachsen, so daß X, schon. sehr groß ist, so’'nimmt 
die Aauivalentbreite proportional der Quadratwurzel aus N,f;, ZU. 

Aus verschiedenen Gründen stellt man die Wachstumskurven in der Form 
dar, daß man nicht unmittelbar die Abhängigkeit zwischen W,/A und X,, son- 
dern die Abhängigkeit zwischen den (dekadischen) Logarithmen dieser Größen 
aufträgt. 

In Abb.30 ist die nach den abgeleiteten Formeln (12.26) bis (12.28) berech- 
nete Wachstumskurve für verschiedene Werte von AA, und ö,, dargestellt. 
Die letzte Größe bezeichnen wir in der Wellenlänsenskala mit AA,. Nach (4.38) 
ist sie gleich 


Aiy — & Ö;p- (12.29) 


Aus Abb.30 folgt, daß mit zunehmendem AA,, d.h. mit zunehmender Dis- 
persion der Geschwindigkeit v,, die ganze Wachstumskurve gehoben wird, wobei 
die beiden ersten Abschnitte der Kurven größer werden als der dritte. Ferner 
wird bei fest vorgegebenem A}, der am weitesten nach rechts gelegene dritte 
Abschnitt der Wachstumskurve, der.der Dämpfung entspricht, mit größer 
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6 LogAg 
Abb. 30 


werdendem A 2 m; d.h. ö,,, angehoben. Somit bilden die Wachstumskurven der 
Abb.30 eine von den beiden Parametern AA, und AA, abhängende Kurven- 
schar. | u 

Häufig stellt man die theoretischen Wachstumskurven so dar, daß man auf 


der Ordinatenachse nicht Ig W sondern ae aufträgt. In diesem Fall 


A” Aw 
nehmen die Formeln (12.26) bis (12.28) die Gestalt an: 
W, ce W; el X, x = 
——— —= YrX — + — — I 1X 12.30 
jI Dr AAp Y Y2 y3 | Y 0>. ( ) 
W, e W, = 7n* 
—.ı— —_ — 2} ee ee, 
A % AA a R 241n?X, 3841n?X, 
2 YIaX,, (12.31) 
z 3 
— — —r X Z = & . 
a : n* YaX,; (12.32) 
mit 
I : Ö, 
= m Senn m 4 er — 4 s 12, 


Die Größe «a ist durch die Formel (11.38) definiert : hierbei ist Z— 4a. 
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In diesem Fall ist die Ordinate für die beiden ersten Abschnitte der Wachs- 
tumskurve nur eine Funktion von X,. Dagegen wird der letzte Abschnitt noch 
durch den Quotienten von ö,,zu Av, mitbestimmt. Dies ist in Abb. 31 graphisch 
dargestellt. “ 

Wir erkennen, daß in diesem Fall nur eine Aufspaltung der Wachstumskurve 
auftritt, die den verschiedenen Werten von Z und folglich von a entspricht. 


-70 00 10 2,0 30 4,0 


Mc. 
ge 


Abb. 31 


4. Methoden zur Konstruktion der Wachstumskurven aus Beobachtungen 


Die Konstruktion einer Wachstumskurve aus Beobachtungen wird durch die 
Benutzung von Multiplettlinien ermöglicht. Aus der Formel (12.5) folgt, daß 
lg X,, d.h. die Abszisse der Wachstumskurven, für ein vorgegebenes Element 
gleich U +18 N, =€C +1lg N, + 1g f,, Ist, wobei C eine von N, und f,, unab- 
hängige Größe ist. Hieraus folgt, daß N, und f,, eine vollkommen gleichberech- 
tigte Rolle spielen. Im Hinblick hierauf geht die Konstruktion einer empiri- 
schen Wachstumskurve aus Beobachtungen folgendermaßen vor sich: Wir 
wählen ein beliebiges Multiplett, dessen Komponenten ein gemeinsames unteres 
Niveau besitzen. Für ein derartiges Multiplett ist die Zahl N, für alle Kom- 
ponenten seiner Linien praktisch gleich. (Eine geringe Differenz in N, ist darauf 
zurückzuführen, daß ein derartiges Niveau in der Regel aufgespalten ist, wobei 
sich die Unterniveaus um eine kleine Größe - von einigen Hundertstel bis zueinem 
oder drei Zehntel Volt — voneinander unterscheiden.) Wir nehmen ferner an, 

.daß die relativen oder, was noch günstiger ist, die absoluten Werte von f,, für 
alle Linien des vorliegenden Multipletts bekannt sind. Dann können wir dieses 
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Multiplett folgendermaßen darstellen: Auf der Ordinatenachse der Abb.31 
tragen wir für jede Linie des Multipletts den aus der Beobachtung gefundenen 


Wert lg ie und auf der Abszissenachse den ihm entsprechenden Wert lg f,, auf 


und zeichnen den diesen Größen entsprechenden Punkt in die graphische Dar- 
stellung ein. Hierauf verbinden wir alle so erhaltenen Punkte durch eine glatte 
Kurve. Folglich liefert ein Multiplett einen Abschnitt der gesuchten Wachs- 
tumskurve. (In den meisten Fällen reicht das Intervall der Größen f,, für ein 
Multiplett nicht aus, um die gesamte Wachstumskurve zu konstruieren.) 

Das gleiche Verfahren müssen wir auch für andere Multipletts durchführen. 
Aus diesen einzelnen Abschnitten der Wachstumskurve, die wir auf die be- 
schriebene Weise gefunden haben, können wir die gesamte Wachstumskurve 
zusammensetzen, indem wir die einzelnen Abschnitte der Kurven parallel zur 
Abszissenachse verschieben und zu erreichen versuchen, daß die Streuung der 
Punkte bei der schließlich erhaltenen Kurve am geringsten ausfällt. Diese 
Methode ist ein Analogon zur Ermittlung der charakteristischen Kurve einer 
photographischen Platte in der photographischen Photometrie. 

Die auf die angegebene Weise erhaltene Wachstumskurve verschieben wir ‘ 
auf der Abb.31 (schon als ganze Kurve) nach oben und nach den Seiten, um 
sie am besten mit einer der in Abb.31 dargestellten theoretischen Kurve zur 
Deckung zu bringen. Hierbei folgt aus der Verschiebung der gewonnenen 
Kurve nach oben nn sie mit einer speziellen theoretischen Kurve zusammen- 


fällt) unmittelbar 1 _ —,d.h. die Geschwindigkeit v,. Außerdem legt dieser Ver- 


gleich auch Z fest, .d. 5 bei schon bestimmtem v, die Konstante 7‘, ,/v,. Endlich 
können wir aus der herbeigeführten Übereinstimmung der theoretischen Wachs- 
tumskurve mit der aus der Beobachtung abgeleiteten Kurve auch 1gX, für 


eine beliebige Linie bestimmen, da 1g u. aus der Beobachtung bekannt ist. 


Wenn dann für diese Linie auch noch der absolute Wert von f,, bekannt ist, so 
kann man bei bekanntem X, und Av, mit Hilfe der Formel (12.5) N, bestim- 
men. (Dies ist eine weitere Methode zur Bestimmung der relativen chemischen 
Zusammensetzung der Sternatmosphären.) 

Es ist zu bemerken, daß die Konstruktion der Wachstumskurven und ihr Ver- 
gleich mit der Schar der theoretischen Kurven nach der angegebenen Methode 
zur Voraussetzung hat, daß erstens /',,/v, für alle Linien gleich ist und daß zwei- 
tens ebenfalls v, für sämtliche Elemente, deren Linien bei der Gewinnung der 
Wachstumskurve benutzt worden sind, gleich ist. 

Wir behandeln jetzt eine weitere Methode zur Gewinnung der Wachstums: 
kurve, die im Prinzip der vorhergehenden Methode analog ist, sich von ihr 
aber dadurch unterscheidet, daß sie ermöglicht, die Anregungstemperatur der 
Atome zu erhalten. Es sei N; die Gesamtzahl der Atome einer vorgegebenen 
Sorte, die sich im r-ten Tonisationszustand (über 1 cm? der ‚„Photosphäre‘) be- 
finden. Dann können wir unter Zulassung der Gültigkeit des BOLTZMANN- 
schen Gesetzes für die Zahl N, (die Anzahl der Atome, die sich im :-ten An- 
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regungszustand befinden) nach (5.54) schreiben: 
N El, 
N,=N,ı= —— eTa, (12.34) 
U, 
wobei T', eine Temperatur ist, die wir als Anregungstemperatur bezeichnen 
wollen. (Den Index r haben wir bei dem statistischen Gewicht und bei dem An- 
regungspotential fortgelassen.) 
Führen wir (12.34) in (12.5) ein und benutzen wir (11.31), so erhalten wir 


Yne: N, l & 
gX, = " me EIER + lBeyrrdo — LT, lge 
Ya® N, 1 5040 
—|1 ER le o,f,; — ————g, 12.35 
e\ m,c u, a ur 8 9ifirdo 7, &, ( ) 


wobei im letzten Teil der Gleichung e, nicht mehr in CGS-Einheiten, sondern 
in Elektronenvolt ausgedrückt ist. 

Wir nehmen jetzt an, daß wir für alle Linien, die Multipletts des vorgegebenen 
r-fach ionisierten Elementes bilden, die Größen f,, relativ!) oder absolut kennen. 
Wir geben für 7, einen vorläufigen Wert vor, der gewöhnlich etwas niedriger 
als die effektive Temperatur des Sternes ist (siehe im folgenden), tragen auf der 
Abszissenachse die Größen 


5040 
2: 


12.36 
a (12.36) 


lgX, = lg Iufir do — 


und auf der Ordinatenachse Ig iz auf. So erhalten wir für das vorgegebene 
r-fach ionisierte Element eine Wachstumskurve, die man durch genauere 
Werte von T, verbessern muß. Wir suchen nun nach der besten Übereinstim- 
mung (siehe oben) dieser Kurven mit einer der theoretischen Kurven der 
Abb.31 und erhalten v, und '\,/vg- 

Zur. Verbesserung des Wertes der Anregungstemperatur können wir folgenden 
Weg einschlagen: Wir schreiben (12.35) 


5040 7 
= X, — ggf do = L— mp; (12.37) 
A 
mit 
er ® 
FR lm a. (12.38) 
M,C U, % 


Ferner tragen wir in die graphische Darstellung, die wir schon benutzt haben, 
um eine theoretische Wachstumskurve mit der vorläufigen, aus der Beobach- 


!) Hierbei sind alle Multipletts in einer einzigen Skala ausgedrückt, so daß man bei 
sämtlichen Linien aller Multipletts diese beim Übergang von den relativen f;, zu den ab- 
soluten alle mit ein und demselben Faktor multiplizieren muß. 
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tung erhaltenen Wachstumskurve| d.h. die Abhängigkeit zwischen 1g iE — und 
0 


lg X,) in Übereinstimmung zu bringen, die Multipletts ein, die uns zur Kon- 
struktion der letzteren gedient haben. Als Abszisse nehmen wir für jede Linie 
die ihr entsprechende Größe 1g 9, f,;,4,, und auf der Ordinatenachse tragen wir die 


Größe 1g LERG auf, wobei W, der beobachtete Wert der Äquivalentbreite und 
o % 
v, die bereits in der ersten Näherung bestimmte Geschwindigkeit ist. Dann ist 


der horizontale Abstand von dem vorliegenden Multiplett zur Wachstums- 
kurve nichts anderes als 


Y=1gX,— Igg;firdo- (12.38°) 


Auf diese Weise können wir die Größe Y für alle in die Wachstumskurve ein- 
gehenden Multipletts bestimmen. 

Wenn die Voraussetzung über die BoLtzmAannsche Verteilung der Atome 
richtig ist, muß nach (12.37) der Zusammenhang zwischen der ermittelten 
Größe Y und e, für die einzelnen Multipletts linear sein. Tragen wir daher auf 
der Abszissenachse &, und auf der Ordinatenachse. Y auf, so erhalten wir eine 
Gerade, deren Neigung T , selbst zu bestimmen gestattet. Durch Verlängern 
dieser Geraden bis &, = 0 “inden wir L und damit (bei schon bestimmtem »,) 
auch N,. Dies ist ebenfalls eine Methode. zur chemischen Analyse der Stern- 
atmosphären. Selbstverständlich muß man bei dieser Analyse auch die übrigen 
Ionisationsstufen des vorliegenden Elements berücksichtigen. (Wir erwähnen 
noch, daß wir die Anregungstemperatur 7’, auch ermitteln können, wenn wir 
nicht auf die theoretische Wachstumskurve zurückgehen, sondern lediglich 
von (12.36) ausgehen. In diesem Fall besteht zwischen Y' = 1gX,— 18 9;f;.%0 
und dem Anregungspotential e, eine lineare Beziehung. Ein Nächteil dieser 
Methode besteht darin, daß sie die Konstante L nicht anzugeben vermag.) 

Die erwähnte lineare Abhängigkeit findet man am genauesten, wenn man die 
Methode der kleinsten Quadrate anwendet. Der ermittelte genauere Wert für 
T ‚kann von neuem dazu benutzt werden, eine Wachstumskurve mit dem Ar- 
gument 1g X, zu zeichnen usw. Gleichzeitig werden auch die Werte v, und I/;,/», 
verbessert. 

‚In analoger Weise kann man die Wachstumskurven auch für die übrigen 
Jonisationsstufen des vorliegenden Elementes und auch für andere Elemente 
ermitteln. Alle diese Kurven kann man zu einer gemeinsamen Kurve zusam- 
menfügen, wenn auch — wie wir später sehen werden -— die Wachstumskurven 
für die neutralen und die ionisierten Elemente in einigen Fällen verschieden 
ausfallen. 

Die Wachstumskurven für verschiedene Elemente können ebenfalls ver- 
schieden ausfallen. Daher muß streng genommen die Konstruktion der Wachs- 
tumskurve für jedes Element (in einer beliebigen Ionisationsstufe) gesondert 
vorgenommen werden. Aus dem Vergleich solcher Kurven lassen sich wichtige 
Schlußfolgerungen ziehen (siehe im folgenden). 
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5. Laboratoriumsintensitäten, theoretische Intensitäten 
und ‚„Sonnenintensitäten‘ der Linien 


Bevor wir an die Behandlung der wichtigsten Schlußfolgerungen gehen, die 
man aus den Wachstumskurven ziehen kann, betrachten wir noch kurz die in 
der Wachstumskurve benutzten Größen f,, [12, S.306]. Die zuverlässigsten 
Werte der f,, für die Multipletts sind gegenwärtig die aus Laboratoriumsver- 
suchen bestimmten Werte. Diese ‚„Intensitäten“, die stets in der. Form des 
Produktes g,f,, angegeben werden, werden im Laboratorium entweder aus Ab- 
sorptions- oder Emissionslinien bestimmt. Die Genauigkeit der relativen Labo- 
ratoriumsintensitäten g,f,, beträgt im Mittel ungefähr 10%..Die Absolutwerte 
der g,f;, sind in zahlreichen Fällen viel weniger genau. 

Weil im Augenblick Laboratoriumsangaben über g,f;, nur für wenige Ele- 
mente (in der Hauptsache Fe I, TiI, Nil und V ]J) vorliegen, verwendet man 
für die Ableitung der Wachstumskurven auch theoretische Intensitäten der Mul- 
tiplettlinien. 

Wir betrachten beispielsweise die Gesamtheit aller mögliehen Übergänge 
zwischen zwei: beliebigen Elektronenkonfigurationen.. Diese Übergänge bilden 
Gruppen von einigen Multipletts. Es sei S die relative (im Verhältnis zu den 
übrigen Multipletts aus der betrachteten Gesamtheit der Übergänge) Gesamt- 
intensität eines beliebigen Multipletts und s die relative Intensität einer vor- 
gegebenen Linie aus dem betrachteten Multiplett. Dann ist innerhalb der Ge- 
samtheit der Übergänge die relative Intensität dieser Linie gleich 


S 
5% 


Die Summe ist über sämtliche Linien des vorgegebenen Multipletts zu er- 
strecken. Hierbei sind für die Br Gesamtheit der Übergänge (zwischen 


(12.39) 


zwei Elektronenkonfigurationen) die S >; den g;f,„4, proportional [12, 8. 306]. 


Da die zu einer Gesamtheit von Übergängen gehörigen Multipletts für eine 
sichere Bestimmung einer Wachstumskurve gewöhnlich nicht ausreichen, be- 
nutzt man mehrere solcher Gesamtheiten. Für jede von ihnen leitet man eine 
gesonderte Wachstumskurve ab, aus denen man durch Parallelverschiebung 
längs der Abszissenachse die resultierende Kurve mu (wie gezeigt 


wurde, da bei jeder Gesamtheit von Übergängen 8 —- proportional gifir fo 


ist). > 
Die Berechnungen der 8 > gehen bis heute von der Voraussetzung aus, daß 
man auf alle Atome die RussEL-SAUNDERS-Kopplung anwenden kann [13, 


S.45]. Diese Voraussetzung ist aber bekanntlich in vielen Fällen falsch. Ein 
Vergleich zeigt, daß sich die Laboratoriumsintensitäten g,f,, A, in einigen Fällen 


von den theoretischen Werten 8 en um das Hundertfache unterscheiden kön- 


Dis 
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nen, während die Laboratoriumsdaten g,f,;,, für gewöhnlich mit Fehlern be- 
haftet sind, die 10% nicht übersteigen. Daher verwendet man sogenannte 
solare Linienintensiläten, die man folgendermaßen erhält: 

Wir nehmen an, daß wir aus vorliegenden zuverlässigen Laboratoriumsdaten 
g;f;, eine Wachstumskurve für die Sonne (beispielsweise für Fe I oder Ti I) kon- 
struiert haben. Hierbei seien auf der Abszissenachse lg X, und auf der Ordi- 


natenachse muL aufgetragen. Die Anregungstemperatur T, für die Sonne 
bestimmen wir nach dem angegebenen Verfahren (aus denselben Linien). 
Dann können wir für eine beliebige Linie des Sonnenspektrums, für die g,f,;, 
nicht bekannt ist, den „solaren Wert“ von lg X, aus der oben konstruierten 
„Standardkurve‘ mit Hilfe des für diese Linie gemessenen W, bestimmen. 
Wir teilen jetzt alle Linien aus einem Stern- oder dem Sonnenspektrum, für 
die g,/;, nicht bekannt ist, nach den Elementen und nach den Ionisations- 
stufen auf, wobei wir die Linien, die zu einem beliebig vorgegebenen Element 
in einer vorgegebenen Tonisationsstufe gehören, entsprechend dem Anregungs- 
potential &, des unteren Niveaus in Gruppen zusammenfassen, z.B. von O0 bis 
0,5 eV, von 0,5 bis 1,0 eV usw. Dann ist nach (12.36) für jede derartige Gruppe 
der Verlauf der lg g9,/,,, durch den Verlauf von lg X, bestimmt. Für jede Linie 
einer solchen Gruppe trägt man den aus den Messungen 'erhaltenen Wert 


lg un zusammen mit dem zugehörigen „solaren. Wert‘ von.lg X, auf und zieht 


durch alle Punkte dieser Gruppe eine glatte Kurve, die einen Teil der Wachs: 
tumskurve darstellt. Hierauf verschieben wir die einzelnen ‚‚Teile“ in horizon- 
taler Richtung, so wie es angegeben worden ist, und erhalten die resultie- 
rende Wachstumskurve. Endlich versuchen wir sie in die bestmögliche Über- 
einstimmung mit einer theoretischen Wachstumskurve zu bringen. Ebenso 
' verfahren wir mit unserer „Standard“-Wachstumskurve, von der wir ausgingen 
und die aus den zuverlässigsten Werten von g,f,, ermittelt wurde. In beiden 
Fällen können wir aus dem gemessenen W,/A und dem schon bestimmten », 
die Werte (lg X,)s: und (lg X,)o und folglich auch die Differenz zwischen die-. 
sen beiden Größen bestimmen. 

Die Anregungstemperatur für das vorliegende Element können wir folgender- 
maßen bestimmen : Wir schreiben die Formel (12.35).einmal für die Sonne und 
ein zweites Mal für den Stern und subtrahieren beide Gleichungen: 


lg) — (gX,)o = 


(N „)st (u,)o | wolst _ 5010| _ 


(Nous: (Wo Ta Tal" 


Hieraus folgt, daß für.die Linien eines beliebigen Atoms oder Ions die Diffe- 
renz zwischen den lg X, eine lineare Funktion von e, ist. Folglich erhalten wir 
eine Gerade, wenn wir für verschiedene Liniengruppen auf der Abszissenachse 


$ 12. Anwendung der elementaren. T’heorie der Konturen. Die Wachstumskurven 175 
die Differenz (lg X,)st — lg (X,)o und auf der Ordinatenachse das Potential e, 


auftragen. Die Neigung dieser Geraden ist durch Kar — en bestimmt, 

(T 4) St (7 No) 
und wenn (7 ,)o bekannt ist, so ist es auch (7 ‚)st- Diese Methode der Be- 
stimmung von (7 ,)sı ist auch in dem Fall anwendbar, daß man nicht die 
Differenz der lg X,, sondern der lg X, benutzt. Die Formel (12.40), in der die 
Anpassung der beobachteten Kurven an die theoretische enthalten ist, ist aus 
dem Grunde wichtig, daß man mit ihrer Hilfe die chemische Zusammensetzung 
der Sterne, die von ähnlichem Spektraltyp wie die Sonne sind, im Vergleich 
zur Sonne untersuchen kann. 

Schließlich weisen wir darauf hin, daß man die beschriebene Methode zur 
Bestimmung von (7 ‚)sı über (7 ,)o auch in den Fällen anwenden kann, in denen 
die Wachstumskurve für den Stern aus den Laboratoriumswerten g,f;, gewon- 
nen worden ist. 

An Stelle des Vergleichs der Sternatmosphären mit der Sonnenatmosphäre 
kann man — worauf O. A. MELNIKoWw als erster hingewiesen hat — mit größerer 
Sicherheit die Atmosphäre zweier Sterne von benachbartem Spektraltyp ver- 
gleichen, z.B. die Überriesen vom Typ A und F, die Zwerge vom Typ A und 
F usw. 

Tatsächlich kann man in dem vorliegenden Fall annehmen, daß die Atmo- 
sphären der beiden Sterne die gleiche Struktur besitzen. Diese Methode wurde 
in der Praxis von. T. M. ForanowaA in Pulkowo auf die Untersuchung einer 
Reihe von Überriesen angewandt [14]. 

Wir wenden uns noch einmal den „solaren Werten“ von lg X, zu und weisen 
darauf hin, daß bei ihrer Anwendung große Vorsicht geboten ist. Bei der Be- 
stimmung von lg X, aus der Wachstumskurve des Sonnenspektrums ist vor- 
ausgesetzt worden, daß alle hierbei benutzten ‚„Standardlinien“ ein und 
derselben absorbierenden (streuenden) Schicht entsprechen. Dagegen kann das 
Auftreten der kontinuierlichen Absorption, die mit der Frequenz veränderlich 
ist, dazu führen, daß die in den verschiedenen Bereichen des Spektrums befind- 
lichen Linien Schichten verschiedener ‚Dicke‘ entsprechen. Dies ist unbedingt 
zu beachten. Daher ist es genaugenommen am besten, wenn man bei der 
Konstruktion der Wachstumskurven die Laboratoriumswerte g,f;, benutzt, 
oder aber die theoretischen Werte, wenn diese zuverlässig genug sind. 


6. Die aus Beobachtungen ermittelten Wachstumskurven. Die Turbulenz- 
geschwindigkeiten in den Sternatmosphären 


Wir wenden uns jetzt den Resultaten, die sich aus den Wachstumskurven 
ergeben, und ihrer Deutung zu. 

Mit der Ableitung von Wachstumskurven für die Sonne und die. Sterne 
haben. sich zahllose Untersuchungen beschäftigt. In der Sowjetunion werden 
diese Arbeiten von O:. A. MELNIKOW und seinen Schülern in Pulkowo durch- 
geführt. 
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In Abb.32 bringen wir eine Wachstumskurve für die Sonne, die von L. A. 
MITROFANoWwA in Pulkowo für die Linien von Fe I abgeleitet wurde (die 9,f;, 
wurden im Laboratorium aus den Emissionslinien von Fe I ermittelt). 


= 2 0 49 FI 777777, 
Abb. 32 


In Abb.33 ist eine Wachstumskurve wiedergegeben, die von ©. A. Meunt- 
Kow in Pulkowo aus den Ti II-Linien für den Überriesen .« Cyg abgeleitet 
worden ist. Hier sind ebenfalls Laboratoriumswerte für g,f;,, die aus Emissions- 


W 
(og = 


0 2 J slogt' 
Abb. 33 


linien bestimmt wurden, benutzt. In Abb.32 sind die einzelnen Punkte für 
jede Linie aufgetragen, in Abb.33 dagegen Mittelwerte (aus einigen Linien), 
wobei der Durchmesser der Kreisscheibehen der Anzahl der Linien, die in 
die Bestimmung des Mittels eingehen, proportional ist. 
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Mit Hilfe der erwähnten Arbeiten gelang es, eine Reihe interessanter Gesetz- 
mäßigkeiten bezüglich des physikalischen Zustandes der Sternatmosphären 
aufzudecken. 

Aus der Konstruktion der Wachstumskurven und ihrem Vergleich mit den 
theoretischen Wachstumskurven ergab sich, daß v, in vielen Fällen und ins- 
besondere in den Atmosphären der Überriesen beträchtlich größer ist als die 
mittlere kinetische (thermische) Geschwindigkeit, die der mittleren Temperatur 
der Sternatmosphären entspricht. So erreicht beispielsweise die über v, aus der 
Wachstumskurve ermittelte Turbulenzgeschwindigkeit v, [es wurde die For- 
mel (11.29) mit T = T, benutzt] für die Überriesen, deren Temperatur mit der 
der Sonne vergleichbar ist, in einigen Fällen die Größenordnung von 10 km/sec, 
während die mittlere thermische Geschwindigkeit in dem betrachteten Fall die 
Größenordnung 1 km/sec besitzt. Für die Sonne selbst sind die Turbulenzge- 
schwindigkeiten in der „umkehrenden Schicht‘ anscheinend nicht größer als. 
1,5 km/sec. 

Dieses Ergebnis zeigt, daß die Bedingungen für das Entstehen von turbulen- 
ten Strömungen in den stark ausgedehnten und verhältnismäßig dünnen Hüllen 
der Überriesen günstiger liegen als in den dichten und wenig ausgedehnten 
Atmosphären der Zwerge.!) 

Ferner sprechen die vorliegenden Daten dafür, daß das bei den Überriesen 
ermittelte v, für die ionisierten Atome größer ist als für die neutralen. Dieser 
Umstand ist offenbar darauf zurückzuführen, daß das mittlere Niveau, auf 
dem sich die ionisierten Atome in der Atmosphäre eines Überriesen befinden, 
höher liegt (wegen des kleineren »,) als das für die neutralen. So ist z.B. bei 
dem Zwerg Prokyon für die neutralen Atome v, = 1 km/sec und für die ioni- 
sierten Atome v, = 3 km/sec. Bei dem Überriesen « Persei sind die entsprechen- 
den Werte v, = 3,5 km/sec und 6,5 km/sec. Endlich liegen Anzeichen dafür 
vor, daß sich in den Atmosphären der Überriesen v, mit zunehmendem An- 
regungspotential ge, verringert. Dies entspricht ebenfalls, wenn man von den An- 
gaben über die Sonnenchromosphäre ausgeht, einer Vergrößerung von v, da- 
durch, daß sich das Niveau, auf dem sich die absorbierenden Atome befinden, 
nach oben verschiebt. Als Beispiel geben wir an, daß für « Persei die Linien mit 
& = 0,0 eV v, = 7,0 km/see und die Linien mit &, = 4,5 eV v, = 3,5 km/sec er- 
geben. Dieser Sachverhalt weist darauf hin, daß in den Atmosphären der Über- 
riesen für die verschiedenen Atome gesonderte effektive Schichten wirksam 
sind. Die ionisierten Atome liegen beträchtlich höher als die neutralen. 

Das Anwachsen der Turbulenzgeschwindigkeit mit der Höhe des Niveaus in 
der Sternatmosphäre tritt besonders deutlich beim Studium solcher Doppel- 
systeme wie £ Aurigae in Erscheinung. Das System © Aurigae besteht aus 
einem Riesen vom Typ K 5 mit’ stark ausgedehnter Atmosphäre und einem 
beträchtlich kleineren Stern vom Typ B8. Außerhalb der Bedeckung besitzt 


3) Anscheinend gibt es (bisher noch nicht aufgeklärte) Ausnahmen von dieser Gesetz- 
mäßigkeit. Z.B. ist bei dem Überriesen a Car die Turbulenzgeschwindigkeit annähernd 
so groß wie bei den Zwergen. Dieses Beispiel zeigt, daß man hier mit Verallgemeinerungen 
vorsichtig sein muß. | 
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das System ein zusammengesetztes Spektrum: im roten Spektralbereich domi- 
niert das K-Spektrum, im blauen und violetten Spektralbereich das B-Spektrum. 

Wenn der B-Stern hinter den K-Riesen tritt, erscheinen im blauen und vio- 
letten Spektralbereich des Systems, in dem bis dahin das B-Spektrum domi- 
nierte, zahlreiche scharfe Absorptionslinien, die durch die Absorption des 
Lichtes des B-Sternes in der ausgedehnten Atmosphäre des roten Riesen her- 
vorgerufen werden. Hierdurch bietet sich die Möglichkeit, die Atmosphäre des 
K-Sternes in Abhängigkeit von der Höhe über ihrer Photosphäre zu studieren. 
Wenn der B-Stern hinter dem K-Stern hervortritt, geht das gleiche in um- 
gekehrter Richtung vor sich. 

Die Ableitung einer Wachstumskurve für verschiedene Zeiten nach dem 
Hervortreten des B-Sternes hinter dem K-Stern, d.h. für verschiedene Höhen, 
führte zu folgenden Ergebnissen: in der Höhe 0,8 - 106km beträgt die Tur- 
. bulenzgeschwindigkeit 6,5 km/sec und in der Höhe 20,6 - 106km 13 km/sec. 
Dies bestätigt unmittelbar unsere obigen Feststellungen. 

In zahlreichen Fällen sind die Turbulenzgeschwindigkeiten besonders groß. 
So beträgt z.B. die Turbulenzgeschwindigkeit bei & Aurigae. etwa 20 km/sec, 
und eine noch größere Turbulenzgeschwindigkeit liegt in der Atmosphäre von 
17 Leporis (67 km/sec) vor. 

Es ist klar, daß das Auftreten von turbulenten Strömungen zu einer Ver- 
srößerung der Linienbreite und zu einem verwaschenen Aussehen der Linie 
führt. Dieser Effekt fällt bei hinreichend großem », sogar schon bei einer ober- 
flächlichen Betrachtung des Spektrogramms eines Sterns auf. 

Das Auftreten von turbulenten Bewegungen in den Sternatmosphären und 
das Anwachsen der Turbulenz mit der Höhe sprechen dafür, daß die Atmo- 
sphären der betrachteten Sterne außergewöhnlich kompliziert gebaut sind. 
Die Atmosphären der Überriesen zeichnen sich durch eine besonders kompli- 
zierte Struktur aus. In ihnen treten außer den allgemeinen turbulenten Be- 
wegungen zusätzliche differentielle Bewegungen der einzelnen Elemente auf. 
So besitzen nach einer Untersuchung von G. A. ScHAIn und P. F. ScHaus [31] 
die Wasserstofflinien im Spektrum der Überriesen & Cygni und ß Orionis gegen- 
über den Linien der ionisierten Metalle eine positive Verschiebung, die im 
ersten Fall + 1,9 km/sec und im zweiten Fall + 4km/sec beträgt. Im Spek- 
trum von « Cygni tritt wahrscheinlich eine geringe Verschiebung der ionisierten 
Metallinien gegenüber den neutralen auf usw. Wir haben es hier offenbar außer 
der allgemeinen Turbulenz mit einem Materiestrom mit einer für die verschie- 
denen Elemente verschiedenen Geschwindigkeit zu tun. 

Abschließend ist zu dem Problem der Turbulenzgeschwindigkeiten folgende 
Bemerkung zu machen: Das Studium der Konturen der Absorptionslinien in 
den ausgedehnten Atmosphären zeigt, daß man sie von dem Fall unterscheiden 
muß, daß die Atmosphäre aus einer dünnen Schicht besteht (siehe $ 13). Eine 
Untersuchung in dieser Richtung zeigt, daß die aus der Wachstumskurve ohne 
Berücksichtigung dieses Faktors ermittelte Turbulenzgeschwindigkeit gegen- 
über der wirklichen Turbulenzgeschwindigkeit i in der Sternatmosphäre zu klein 
ist. Für die Überriesen, die eine ausgedehnte Atmosphäre besitzen, kann dieser 
Effekt eine beträchtliche Größe erreichen. 
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7. Die Anregungstemperatur. Die Dämpfungskonstante 


Wir wenden uns jetzt der Frage zu, wie die Anregungstemperatur zu be- 
stimmen ist. Die oben angegebenen Methoden sind nicht nur aus dem Grunde 
wichtig, um 7, selbst zu finden, sondern auch, um die BoLTZmAannsche Tem- 
peraturverteilung in der äußeren Schicht der Sterne nachzuprüfen. Wenn Y 
und damit nach (12.5), (12.35), (12.37) und (12.38) auch | 


N, Yne: ı N, 5040 
e—=-Y-—-1 pe 12.41 
Sn ee 1,“ ( ) 


lineare Funktionen von e, sind, so ist die Anwendung der BoLtzmannschen 
Formel für ein vorgegebenes Intervall von e, gerechtfertigt. [Die Gleichheit 
zwischen dem ersten und dem letzten Glied der Formel (12.41) ergibt sich aus 
der logarithmischen Form der BOLTZMANN- 

schen Formel.] I; 

Die Ergebnisse von entsprechenden Un- 
tersuchungen zeigen, daß die Linearität in 
den meisten Fällen (natürlich innerhalb 
der Grenze der Beobachtungsfehler) für s, 
von 0 bis etwa 5eV erfüllt ist.!) Als Bei- 
spiel bringen wir eine graphische Darstel- 
lung von O. A. Mernıkow (Abb.34), die 
für die neutralen Eisenlinien im Sonnen- 
spektrum abgeleitet wurde (uw, ist die Zu- 
standssumme für das neutrale Eisen). 

Bei der Bestimmung der Temperatur 7, 
aus analogen graphischen Darstellungen Abb. 34 
erweist diese sich in den meisten Fällen 
niedriger als die effektive Temperatur des Sternes. Beispielsweise ist für die 
Sonne 7, = 5710°. Gleichzeitig erhielt O. A. MELNIKOW aus kalibrierten g,f,, 
für Fel 7, = 4580° + 100°. A. DemipowaA erhielt aus den theoretischen 


Werten S >; für FelT, = 4700° + 450°, und 8. E. Wornow4 ermittelte 


aus einer mittleren Wachstumskurve für FeI 7, = 4780° -+ 15°. Ähnliche 
anomal niedrige Werte von 7’ ‚erhält man für die Sonne auch aus anderen Daten. 
Allerdings kommt man auch i in einigen Fällen, z.B. bei VaI, auf T, = 5100°, 
d.h. auf einen Wert, der näher bei 7’, = 5700° liegt. 

Die Zusammenstellung aller Angaben über T, für die Sonne zeigt überdies 
eine überaus starke Streuung in den 7, „Werten für die verschiedenen Ele- 
mente. Es ist möglich, daß wir es hier tatsächlich mit verschiedenen 7, für die 
verschiedenen Elemente zu tun haben. 


ı) Für 2, >5 eV liegen zur Zeit noch keine zuverlässigen Resultate vor. Über.die Fälle, 
in denen Abweichungen von der Linearität auftreten, siehe $ 15. 


12* 
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Ähnliche Resultate (7, < 7) erhält man in der Regel auch bei den Sternen, 
wobei die Differenz zwischen T, und 7, bisweilen einige tausend Grad be- 
tragen kann.!) Außerdem ist die Differenz T,—T, bei den Riesen offenbar 
kleiner als bei den Zwergen. Für Sirius und y Gemini (Sterne der Hauptreihe) 
erhält man bei 7’, == 10000° etwa T, = 6000°! 

Wir merken an, daß man bei den Sternen T, sowohl aus der linearen Ab- 
hängigkeit zwischen Y und e, als auch durch den Vergleich der Linieninten- 
sitäten im Sternspektrum mit den entsprechenden Linien im Sonnenspektrum 
bestimmen kann [siehe Gleichung (12.40)]. 

Zum Abschluß gehen wir noch kurz auf die Deutung der Ungleichung 
T,<T, ein. Zur Zeit ist die Sachlage hier noch völlig ungeklärt. Wir weisen 
jedoch auf zwei Möglichkeiten hin: 


1. Man könnte das anomal niedrige T', dadurch zu erklären versuchen, daß 
in den Frequenzen der Absorptionslinien, in denen die Anregungsprozesse der 
Atome vor sich gehen, die Strahlungsdichte gerade durch das Vorhandensein 
der Absorptionslinien in diesen Frequenzen geschwächt wird. Wie wir in $15 
sehen werden, müssen wir jedoch diesen Erklärungsversuch aus theoretischen 
Gründen fallen lassen. 


2. Eine eingehende Analyse der Wachstumskurven zeigt, daß. das Anwach- 
sen von v,, d.h. der Turbulenzgeschwindigkeit, mit dem Anregungspotential g, 
in einem endlichen Intervall von lg X, auf die Wachstumskurve den gleichen 
Einfluß ausübt wie eine Verkleinerune: von T ,. Mit anderen Worten, der eine. 
Einfluß kann den anderen kompensieren. wir setzen jetzt voraus, daß v, in 
Wirklichkeit mit abnehmendem e, anwächst. Wenn wir dann fälschlicherweise 
annehmen, daß die Streuung der Punkte um die Wachstumskurve nur auf die 
Fehler in W, und f,, zurückzuführen ist, d.h., wenn wir v, = const annehmen, 
erhalten wir einen zu kleinen Wert für T',. Es ist möglich, daß die Differenz 
zwischen T, und 7, teilweise auf diesen Umstand zurückzuführen ist, weil — 
wie wir gesehen haben — v, tatsächlich mit kleiner werdendem e,, d.h. mit der 
Höhe in der Sternatmosphäre, anwächst. Diese Erklärung (die von STRUVE 
und UnsöLp vorgeschlagen wurde) kann nur an solchen Multipletts nach- 
geprüft werden, deren Intensitäten die ganze Wachstumskurve umfassen. 


Wir betrachten jetzt die aus der Wachstumskurve abgeleitete Größe I’, ,/vo- 
In den meisten Fällen ist J',,/v,, das — wie wir gezeigt haben — ein Mittelwert für 
die gesamte Wachstumskurve ist, beträchtlich größer als der Wert, der nur 
einem einzigen EN BSOLEE der Strahlung entspricht und im Mittel 
(für A = 5000 Ä) etwa 1,5 - 10-7 beträgt. Für die Sonne erhält man ans 
weise auf Grund zahlreicher Untersuchungen einen mittleren Wert für J',./v,, der 


. 1) Das gleiche Ergebnis erhält man nach O0.A.MELnıKow auch für die Cepheiden, die 
nichtstationäre Sterne sind. Siehe 0.A.MELnıkow, Spektralphotometrie der Sterne 
ö Cephei und n Aquilae und der K-Effekt für die Cepheiden. Veröffentlichungen des Astro- 
nomischen Hauptobservatoriums, LXIV, Serie IL, 1950 (0. A.Menbunkos, Cuektpodoro- 
Merpun sBesn 6 lIleden un 7 Opna u K-ahbert ana nebenn. Tpymsı I'nasHof acrpo- 
HOMHUecKoN o6cepBartopun, LXIV, cepua Il, 1950). 
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ungefähr fünf- bis zehnmal größer ist als die angegebene Zahl 1,5 10°. Das 
gleiche gilt auch für die meisten Zwergsterne. Dies ist nur dadurch zu erklären, 
daß die Konstante ö,, in Formel (11.25) und folglich auch [',, hauptsächlich 
durch die Stoßdämpfung und nicht durch die Strahlungsdämpfung be- 
stimmt werden. 

Diese wichtige Schlußfolgerung wird von uns im folgenden Paragraphen be- 
stätigt. Im Augenblick können wir sie nachprüfen (nur qualitativ), wenn wir 
folgende Überlegungen durchführen: 

Wenn die Größe I',,/v, tatsächlich durch die Stoßdämpfung bestimmt wird, 
muß sie nach (11.45), (11.47) und (11.49) mit zunehmender Dichte der Materie 
anwachsen und sich mit abnehmender Dichte verkleinern. 

Mit anderen Worten, es ist zu erwarten, daß T‘,,/v, in den Atmosphären der 
Riesen kleiner ist als in den Atmosphären der Zwerge. Für die ionisierten Atome 
muß diese Größe im Mittel kleiner sein als für die neutralen, weil sich die erste- 
ren im Mittel in größerer Höhe ‚befinden als die letzteren. 

Diese Vermutungen werden zum Teil durch die Beobachtungen bestätigt, 
wenn auch in einigen Fällen Abweichungen von den erwarteten Gesetzmäßig- 
keiten auftreten. So geht aus dem vorliegenden Material hervor, daß bei den 
neutralen Elementen /',,/v, für die Riesen in der Nähe von r, ./P%, für die 
Zwerge liegt, d.h. etwa zehnmal größer als die Strahlungsdämpfungskonstante 
ist, daß dagegen bei den ionisierten Elementen /',,/v, etwa gleich der Größe 
1,5 - 10° ist. 

Im allgemeinen ist das Material bis jetzt noch dürftig. Bevor man daher an 
endgültige Verallgemeinerungen gehen kann, sind noch weitere Untersuchungen 
erforderlich. 


8. Kritische Bemerkungen 


. Die zweckmäßige Anwendung der Wachstumskurve führt zu einer Reihe von 
wichtigen Ergebnissen. Wir dürfen jedoch nicht vergessen, daß die oben ent- 
wickelte Theorie sehr vereinfacht und schematisch ist. Aus diesem Grunde sind 
einige kritische Bemerkungen am Platze. Erstens muß man bei der Verwen- 
dung: der vorgenommenen Beobachtungen große Vorsicht walten lassen. So 
zeigte z.B. T. M. ForanowA (Pulkowo) [14], daß bei Verwendung eines Spek- 
trographen mit kleiner Dispersion die aus der Wachstumskurve ermittelte 
Geschwindigkeit v, mit abnehmender Dispersion des benutzten Spektrographen 
(fiktiv) zunimmt. Daher sind zur Ableitung von Wachstumskurven solche 
Spektrogramme zu benutzen, die eine hinreichend große lineare Dispersion 
(größer als 10 Ä/mm) besitzen. Zweitens gründet sich .die oben entwickelte 
Theorie der Wachstumskurven auf eine Reihe von vereinfachenden Voraus- 
setzungen, von denen die hauptsächlichen die folgenden sind: 


1. Das von uns benutzte Modell einer „umkehrenden Schicht“ und.die ihm 
entsprechende Formel (12.9) sind stark vereinfacht. Diese Formel setzt ins- 
besondere für. alle A eine gleiche „Dicke“ der .umkehrenden Schicht voraus. 
Dies ist einer Unabhängigkeit der Größe x, von v äquivalent. Im Hinblick 
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hierauf sind in neuerer Zeit zahlreiche Berechnungen durchgeführt worden, die 
sich auf die genauere Formel. (10.20) mit ihren verschiedenen Modifikationen 
stützen. 

Den Ausdruck für 7, kann man in Verbindung mit Gleichung (11.39) und 
der Proportion 0, :0,, = s,: s,, folgendermaßen umformen: 


OÖ, OÖ, 


| = iz an 2) = 7,9 (0; P); (12.42) 
mit 
Oy ; 
v7 —, 12.43 
No = ( ) 


Hierdurch wird das Argument X, der elementaren Theorie der Wachstums- 
‚kurve durch die Größe n,, ersetzt. Wir erhalten wieder eine Schar von Wachs- 
tumskurven für verschiedene Werte der Konstante a. Bei der Ermittlung 
‚dieser Kurvenschar muß man für den Quotienten b,/a, und auch für e,, die 
über (10.9) in die Gleichung (10.20) eingehen, einen bestimmten Wert anneh- 
men. Wie wir in $14 sehen werden, kann man in vielen Fällen für die Be- 
rechnung der Äquivalentbreiten &, — 0 setzen. 

Aus den Ergebnissen von entsprechenden Berechnungen folgt, daß der all- 
gemeine Charakter der mit Hilfe der Gleichung (12.20) abgeleiteten Wachs- 
tumskurven der gleiche ist wie in den Abb.30 oder 31, wenn auch im einzelnen 
gewisse Unterschiede auftreten. Ein Vergleich der von T. M. ForanowA [14]}) 
abgeleiteten Wachstumskurve für verschiedene Modelle zeigt jedoch, daß bei 
der gegenwärtig gebräuchlichen Dispersion diese Differenzen zwischen den 
einzelnen Punkten der Wachstumskurven nicht mit genügender Genauigkeit 
festgelegt werden können. Dessenungeachtet bleibt die Ableitung einer physi- 
kalisch begründeten theoretischen Wachstumskurve eine der allerwichtigsten 
Aufgaben der theoretischen Astrophysik. | 


2. In der von uns behandelten elementaren Theorie benutzten wir einen ge- 
wissen Mittelwert von I',,/v, für alle Linien. Diese Voraussetzung erweist sich 
aber sowohl im Falle der Strahlungsdämpfung als auch im Falle der StoBß- 
dämpfung als zu grob. Ferner haben wir in dieser Theorie angenommen, daß 
T',.[%, nicht von der Tiefe in der Sternatmosphäre abhängt. In dem Fall, daß 

T';,/v, Aurch die Stoßdämpfung bestimmt wird, ist diese Voraussetzung be- 
kanntermaßen falsch, weil 7‘, von der Teilchenzahl an der vorliegenden Stelle 
abhängt. 


3. Ferner benutzt man bei der Ableitung einer zusammengesetzten Wachs- 
tumskurve aus einigen Elementen einen Mittelwert für v,. Dieser Schritt wird 
gewöhnlich damit begründet, daß die Turbulenzgeschwindigkeit aller Atome 
ungefähr gleich ist. Das ist aber nur näherungsweise gültig. 


1) In derselben Arbeit wird der Einfluß einer Änderung des kontinuierlichen Absorp- 
tionskoeffizienten mit der Wellenlänge auf die aus der Wachstumskurve ermittelten Para- 
meter untersucht. Dieser Einfluß erwies sich als relativ gering. 
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4. Schließlich rechnen wir in der dargelegten Theorie damit, daß die An- 
regungstemperatur 7’, in der gesamten Sternatmosphäre konstant ist. Dies 
ist — wie wir in $ 15 sehen werden — ebenfalls nur eine grobe Näherung. 


Daher ist es nicht verwunderlich, daß die Übereinstimmung zwischen den 
theoretischen und den aus Beobachtungen abgeleiteten Wachstumskurven sehr 
häufig unbefriedigend ist. Die Unstimmigkeiten längs der X,-Skala erreichen 
bisweilen 0,15-0,20 im Logarithmus X, oder, was dasselbe ist, im Logarithmus 
N ,f,,. Die Verwendung der Formel (10. 20) an Stelle von (12.9) ändert die Sach- 
lage nur unbeträchtlich. 


& 13. Die Deutung der beobachteten Konturen der Absorptionslinien in den 
Spektren der Sterne und der Sonne 


1. Die Berechnung des Verhältnisses des selektiven Absorptionskoeffizienten 
zum kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten 


In dem vorliegenden Paragraphen behandeln wir die Konturen der Absorp- 
tionslinien in den Spektren der zu den verschiedenen Spektraltypen gehörigen 
Sterne. Zu Beginn betrachten wir die Metallinien und darauf die Wasserstoff- 
und die Heliumlinien. Außerdem untersuchen wir den Einfluß der Rotation des 
Sternes auf die Konturen der Spektrallinien. 

Das größte Vertrauen verdienen die theoretischen Berechnungen für die 
Resonanzlinien.!) Dagegen sind die Rechnungen für die Linien, die von einem 
angeregten Niveau aus entstehen (die „subordinate lines‘), mit größerer Un- 
sicherheit behaftet (siehe $ 14). 

Die Hauptschwierigkeit besteht darin, daß die Prozesse der Absorption und 
der nachfolgenden Reemission für die ‚„subordinate lines“ völlig inkohärent 
sind. Daher werden wir im weiteren Verlauf unserer Untersuchung speziell die 
Fälle mit Nichtresonanzlinien beiseite lassen. 

Die Ableitung einer Linienkontur läßt sich in erster Linie auf die Berechnung 
von 

9, 


N, = — (13.1) 
%, 


zurückführen, die in die Strömungsgleichung (10.2) eingeht. Eine Größe von 
geringerer Bedeutung, die gewöhnlich nur für die zentralen Frequenzen der Ab- 
sorptionslinien eine wichtige Rolle spielt, ist e,. Wenn man alle drei Größen, n,, 
e, und :B,, der Gleichung (10.2) durch die grundlegenden physikalischen Para- 
meter T', p, p, o usw. ausdrückt und diese (ebenso wie in $ 7 unter Benutzung 
der Theorie der Photosphären) mit der optischen Tiefe 7, für die Frequenz der 


1) Diese Bemerkung bezieht sich nicht auf die Theorie der durch die Sternrotation ver- 
zertten Konturen. 
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vorgegebenen Absorptionslinien in Verbindung bringt, reduziert sich das Pro- 
blem auf die Lösung der Gleichung (10.2). 

Wir betrachten nun ein konkretes Beispiel: die Absorptionslinien im Spek- 
trum der Sonne, wobei wir unsere obigen Ausführungen berücksichtigen. (Die 
heißeren Sterne werden wir später behandeln.) 

Gleich zu Anfang haben wir vereinbart, daß die Materiedichte o, auf die sich 
die Koeffizienten o, und x, der Gleichung (9.29) und folglich auch (10.2) be- 
ziehen, die Gesamtdichte der Materie!) sein soll, diesämtliche in 1 cm? be- 
findlichen Atome berücksichtigt. Wir bestimmen o,, indem wir von der all- 
gemeinen Formel (5.23) ausgehen. | | 

Es sei s, der Absorptionskoeffizient für ein Atom, das sich im i-ten An- 
regungszustand und in der r-ten Ionisationsstufe befindet. Die Anzahl dieser 
Atome in 1 cm?sein,,,. Nach (5.23) können wir für die selektive Intensitäts- 
schwächung durch diese Atome 


dI,= —1,s,n,, ‚dh = (13.2) 


y 


schreiben. Folglich ist der auf 1g der Gesamtmasse bezogene selektive Ab- 
sorptionskoeffizient gleich 


,s,—. (13.3) 


Für das folgende ist es zweckmäßig, die Anzahl der in den Zuständen : und r 
befindlichen Atome nicht auf 1 cm?, sondern auf ein Gramm Materie (unter 
Berücksichtigung der Atome aller Elemente) zu beziehen. Diese Anzahl, die 


wir mit n}, ;, bezeichnen, ist gleich 


a it) (13.4) 
e 
Folglich gilt die allgemeine Beziehung 
o,= sn, ;. (13.5) 


Es sei ferner die Gesamtzahl der Atome des betrachteten Elementes in allen 
Ionisations- und Anregungszuständen und auf 1 g Materie bezogen gleich n?. 


Wir können n;,; und ns folgendermaßen in Beziehung zueinander setzen: 
w,— Zu,,(Pe TIW, (13.6) 


wobei die Funktion Z, ‚leicht nach den Formeln von SaHa (5.11) und BoLTz- 
MANN (5.54) berechnet werden kann. [Ein Beispiel für diese Berechnung ist in 
$ 16, Formeln (16.1) bis (16.11) angegeben. ] 


!) Wir könnten o, und «, auch auf die durch die Wasserstoffatome bestimmte Dichte be- 
ziehen, doch ist die angegebene Methode die gebräuchlichere. 
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‘Wir können. n? selbst wie folgt bestimmen: Es sei n die Gesamtzahl der 
Atome des betrachteten Elementes in 1 cm?. Dann ist offenbar 


LO (13.7) 
1% 
Die Dichte o können wir als Summe 


$ 


=) 


schreiben, wobei m, die Atommasse eines entsprechenden Elementes ist. Die 
Summation ist über sämtliche Elemente zu erstrecken. Den Ausdruck (13.8) 
‘kann man auch folgendermaßen schreiben: 


Npe Mye NM , 
.o.o ’ 
NHMH RNHMH 


wobei wir rechts unten an die Zahlen n und m die Symbole für die entsprechen- 
den Elemente angefügt haben. Wie man gemäß Tabelle 1 leicht berechnen kann, 
sind in der geschweiften Klammer von (13.9) nur die ersten beiden Glieder, die 
den Wasserstoff und das Helium berücksichtigen, von Bedeutung. Werin wir 
ferner unter Benutzung derselben Tabelle rg. : Nu = 0,2 annehmen, wird die ge- 
schweifte Klammer gleich 1,8. Um die Allgemeinheit zu wahren, bezeichnen wir 
jedoch die geschweifte Klammer mit 5b. Unter Benutzung von (13.5), (13.6), 
(13.7) und (13.9) erhalten wir für o,: 
ln SER 
0, N, (13.10) 
Somit muß für die Berechnung von o, die Häufigkeit des betrachteten vor- 
‚gegebenen Elementes im Verhältnis zum Wasserstoff bekannt sein. Wir nennen 
in Übereinstimmung mit den Bezeichnungen des $5 diese Häufigkeit a,. Die 
Größe n, der Formel (5.1) ist in unserem Fall die Anzahl der Wasserstoff- 
atome in 1 cm? (neutrale und ionisierte). | | 

Oft gibt man die Häufigkeit der Atome eines beliebigen Metalls in einem 
gewissen Volumen im Verhältnis zur Gesamtzahl der Atome aller Metalle in 
diesem Volumen an und bezeichnet diese Häufigkeit mit «: Die Häufigkeit der 
Wasserstoffatome im Verhältnis zu allen Metallatomen bezeichnet man mit A. 
Die Größe A liegt in den Sternatmosphären in der Nähe von 10000. Somit kann 
man, wenn n„ die Anzahl aller Metallatome in 1 cm? bedeutet, die Formel 
(13.10) folgendermaßen umformen: 


a 
= 2, De 
1 N Ram 


l « 
se 8,Z,, (Pe > T) == 8,2,,4(Pe; T) bmn A 5 (13.11) 


bmp NyryH 
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Methoden zur Bestimmung von a,, x und A betrachten wir in $15. Bis dahin 
können wir sie als bekannte Daten ansehen und sie beispielsweise der Tabelle 1 
entnehmen. | | 

Jetzt wenden wir uns dem kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten x%,, 
der in die Formel (13.1) eingeht, zu. In der Sonnenatmosphäre spielen bis zu den 
Werten der mittleren optischen Tiefe 7, die von der Größenordnung Eins sind, 
die negativen Wasserstoffionen die Hauptrolle. Bei einem weiteren Vordringen 
in die Tiefe beginnt die Absorption durch die neutralen Wasserstoffatome von 
größerer Bedeutung zu werden. Daher können wir schreiben | 


x,— %,(H) + x, (H). (13.12) 


Betrachten wir x, (H-). Für gewöhnlich bezieht man den Absorptionskoeffizien- 
ten für H- auf ein neutrales Wasserstoffatom und auf die Einheit des Elek- 
tronendruckes (1 bar). Diesen Koeffizienten, der in Abb.15,b graphisch dar- 
gestellt ist, bezeichnen wir mit k, (H-). Benutzen wir wieder die Formel (5.23), 
so wie wir bei der Ableitung von o, aus (13.2) vorgegangen sind, erhalten wir 


(%o)ak, (H=) 


x,(H) = u (13.13) 
% 
wobei (n,)n die Anzahl der neutralen Wasserstoffatome in 1 cm? ist. 
Führen wir in (13.13) den Ausdruck (13.9) ein, so finden wir 
see, (13.14) 


NH b MH 


In der Sonnenphotosphäre ist bis zu Werten von T, die ungefähr 5-7 betragen, 
der Wasserstoff praktisch neutral, so daß (n,)u: "a 1. | 

Wir wenden uns jetzt dem 'Koeffizienten x, (H) zu. Der durch die Gleichung 
(5.68) dargestellte kontinuierliche Absorptionskoeffizient für den Wasserstoff 
bezieht sich auf ein Wasserstoffatom (Z ist für Wasserstoff gleich Eins). Wir be- 
zeichnen ihn mit k, (H). Wenn wir genauso vorgehen wie bei der Ableitung von 
(13.13), erhalten wir für x, (H): 


een, (13.15) 
Dje Anwendung von (13.9) ergibt 
k,(H) 
”,(H) = me (13.16) 


Somit erhalten wir mit Rücksicht darauf, daß (n,)u : %ı = 1, wobei (n,)m die 
Anzahl der neutralen Wasserstoffatome in 1 cm? ist, für «,: 


1 
%, — % (H-) Bi %, (H) == bmy [k, (H-) Pe Ar k, (H)] ® (13.17) 
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Schließlich bekommen wir mit (13.11) und (13.17) für n,: 


0, 502,2: T) 
u En LTE De Fl: 13.18 
„70 %(H-)Pp, +k,(H) | 


Wenn man s, vorgibt, ist n, eine bekannte Funktion der grundlegenden physi- 
kalischen Parameter einer Atmosphäre, 7, p, p,; und o. Ihre Änderung mit der 
Tiefe muß aus der Theorie der Sternphotosphären bekannt sein. Die in die 
Strömungsgleichung (10.2) eingehende Veränderliche 7, ist in zahlreichen 
Arbeiten durch die mittlere Tiefe 7 ersetzt worden, die wir in $ 6 definiert 
haben. Hierbei wird der folgende Quotient eingeführt: 


na (13.19) 
% 


wobei x der Absorptionskoeffizient x, ist, der nach einer beliebigen Methode 
über das gesamte Spektrum gemittelt wurde (siehe $ 6). In diesem Fall nimmt 
dr, aus Gleichung (10.2) die Gestalt 


dt, = x,odh = n,xodh = n,dt (13.20) 


an. Diese Methode ist aus dem Grunde bequem, weil 7, in der Sonnenphoto- 
sphäre nur schwach von der Tiefe abhängt. Daher kann man näherungsweise 
N, — const setzen. In diesem Fall ist 
T=NnT. (13.21) 
Wir betrachten jetzt e, aus Gleichung (10.2). Es genügt in den meisten Fällen 
und insbesondere für die Resonanzlinien der Ungleichung &,< 1. Wie man sich 
leicht überzeugen kann, z.B. mit Hilfe der Formeln (10.20) und (10.9), wird der 
Einfluß von e, auf die Intensität nur in den inneren Bereichen der Linien, 
d.h. in den Kernen, merklich. In den Linienflügeln, wo n, klein gegen Eins oder 
mit Eins vergleichbar ist, ist der Einfluß von eg, verschwindend klein. Anderer- 
seits ist das Problem der zentralen Restintensitäten bis auf den heutigen Tag 
noch nicht gelöst: die Beobachtungen liefern größere Werte als die Theorie. 
Im vorliegenden Paragraphen werden wir uns nur mit den weiter außen 
liegenden Bereichen der Absorptionslinien befassen, so daß wir das Problem 
der zentralen Bereiche der Linien nicht berühren. Im Hinblick hierauf nehmen 
wir einstweilen an, daß e, = 0 ist. 


2. Die Anwendung der Theorie auf die Absorptionslinien im Sonnenspektrum. 
Die Rolle der Druckeffekte 


Um mit Hilfe von (13.18) und der Voraussetzung Be 0 die Kontur einer be- 
liebigen Absorptionslinie abzuleiten, müssen wir in den Ausdrücken (11.39) 
oder (11.24) für s, die durch die Gleichung (11.25) bestimmte Größe ö,, fest- 
legen. 
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Als konkretes Beispiel betrachten wir die D-Linien des neutralen Natriums. 
Weil die D-Linien Resonanzlinien sind, können wir annehmen, daß in (11.25) 
7, = © und folglich y, = y, = 0 ist. Ferner sind unter den auf der Sonne 
herrschenden Bedingungen die .drei letzten Glieder der rechten Seite von 
(11.20) gegenüber dem ersten Glied, d.h. A,,; für die D-Linien verschwindend 
klein. Daher können wir für ö,, schreiben: 


Ds 1 | 1 
ö12 = A Ze I; (Ya Jr Ye) > 4, (Ası = Y.) . (13.22) 


Wir berechnen jetzt .y,. Wie sich aus. den Rechnungen für A A, ergibt, wird 
praktisch die Kontur der gesamten Linie nur durch die Stoßdämpfung be- 
stimmt. Um entscheiden zu können, welcher der beiden Fälle (der Fall mit 
k = 4 oder mit k = 6) auf die D-Linien im Sonnenspektrum anzuwenden ist, 
muß man die durch die Formeln (11.47) und (11.49) gegebenen y, miteinander 
vergleichen. Schon im voraus kann man sagen, daß der Fall mit k = 6 der 
wichtigere ist. Tatsächlich sind die Linien, die gegenüber dem quadrati- 
schen STArkeffekt besonders empfindlich sind, solche, die an hochangeregten, 
schwach gebundenen Termen (besonders den Termen D, F usw.) entstehen; da- 
gegen sind die D-Linien Resonanzlinien entsprechend Übergängen zwischen 
S- und P-Termen. Mit Rücksicht hierauf beginnen wir mit y, für k = 6. 

Für unsere Berechnungen wählen wir ein Niveau in der Sonnenatmosphäre, 
das bei A — 5010 Ä einer optischen Tiefe von 7, — 0,48 entspricht. Für dieses 
Niveau ist die nach der Photosphärentheorie (siehe Tabelle 13 in $ 17) mit 
T, = 5710° berechnete Temperatur 7’ gleich 5859°. Ferner ist für dieses Niveau 
p = 1,32 - 105 bar und p, = 19 bar. 

Wir machen jetzt von der Gleichung (11.49) Gebrauch. Für Natrium und für 
Wasserstoff erhalten wir für ö einen Wert von 1,1 10% em/see. Ferner erwähn- 
ten: wir schon, daß für die D-Linien C = 2,65 - 10- 32 ist. 

Für p können wir mit genügender Genauigkeit 


pP = Put Pre = (Run + Rae)kTz 12nnkT (13.23) 


schreiben, wobei: wir in Übereinstimmung mit Tabelle 1 für nge/%n das Ver- 
hältnis 0,2.angenommen haben. Für den von uns benutzten Wert von 7 und p 
ist 2 — 1,3 1017. Führen wir dies alles in (11:49) ein, so erhalten wir y,— 2,2: 10°. 
Andererseits ist 9, = A,, für die D-Linien von der Größenordnung 7.10%, 
Folglich ist y, für die D-Linien in der betrachteten Tiefe in der Sonnenatmo- 
sphäre ungefähr 30mal größer als die Strahlungsdämpfungskonstante y. Bei 
einer Verkleinerung von T, nimmt y, ziemlich schwach ab. So verringert sich 
für T, = 0,15 der Wert für y, ungefähr um das 0,6fache, doch übertrifft er auch 
in diesem Fall y, = A,, ungefähr um das 20fache. Wir haben gezeigt, daß der 
Ausdruck für CO in Wirklichkeit nur näherungsweise gültig ist. Jedoch besteht — 
ungeachtet der möglichen Fehler - kein Zweifel darüber, daß y, die Größe y, 
mindestens um eine Größenordnung. übertrifft. 

Die von den Elektronen bewirkte Verbreiterung ist in dem vorliegenden Fall 
wesentlich kleiner. Laboratoriumsmessungen zeigten, daß die D-Linien bei 
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160 kV/em um AA = 0,025 Ä verschoben sind. Wenn man die Formel (11.44) 
zur Bestimmung von C und (11.47) zur Bestimmung von y,„, mtin=n, 
benutzt, findet man leicht, daß bei dem oben angegebenen Wert 9,—=19 bar 
y. von der Größenordnung 5,4 - 10°, d.h. sogar kleiner als y, = A,,, wird. So- 
mit ist die Dämpfung durch Zusammenstöße der Na-Atome mit H-Atomen 
die Hauptursache für die Verbreiterung der D-Linien im Sonnenspektrum. 
Dieses Resultat ist offenbar für alle Resonanzlinien im Sonnenspektrum 
gültig. 
Wenn wir (wie wir es soeben an dem Beispiel für die D-Linien von Nal 
"durchgeführt haben) die Hauptfaktoren bestimmt haben, die zu einer Verbrei- 
terung der uns. interessierenden Linien führen, können wir nach Gleichung 
(11.25) ö,, und somit [Gleichung (11.38)] auch a für jede Tiefe in der Sonnen- 
atmosphäre bestimmen. Den Quotienten 7, können wir mit Hilfe der Formeln 
(11.39) und (13.18) bestimmen: 


0,2,,:(P., T) 
une =r 13.24 
N, k, (H -)p, ı k, (H mr@ pP) S, ( ) 


wobei s,, durch die Gleichung (11.40) gegeben ist. 

In erster Linie müssen wir für eine vorgegebene Linie die Abhängigkeit der 
Größe n, von der Tiefe in der Sonnenatmosphäre untersuchen. Die Ausgangs- 
parameter T7,.p, p, und o liefert die Theorie der Photosphäre. 

Wenn die Änderung von n, mit der Tiefe verhältnismäßig klein ist (7, = const) 
und wenn man die Abhängigkeit der Funktion B, von Tr, mit genügender Ge- 
nauigkeit durch eine lineare Funktion [Gleichung (8. 10)] darstellen kann, be- 
steht die Möglichkeit, für.die Linienkontur die Formel (10.20)!) zu benutzen. 
Hierbei haben wir schon darauf hingewiesen, daß man für die Flügel der Reso- 
nanzlinien &, = 0 setzen kann. Wenn dagegen n, mit der Tiefe stark veränder- 
lich ist, wendet man am besten die Methode der numerischen Integration der 
Strömungsgleichung an (siehe $ 10). | 

Für die äußeren Bereiche der Linienflügel, für die schwachen Linien und 
überhaupt für alle die Fälle, in denen die Linientiefe R, 15% nicht übersteigt, 
kann man die. Formel (10.43) verwenden. Wir erinnern, daß man die in dieser 
Formel auftretenden Funktionen @, (r,) und G,(T,) unmittelbar aus der Theorie 
der Photosphären und bei der Sonne aus dem Gesetz der Randverdunkelung er- 
mitteln kann. In unserem Fall e, = 0 ist der Koeffizient der wahren selektiven 


Absorption x. nach (9.31) gleich Null und 0’ = o,. Folglich ist in dem letzten 
Ausdruck für die Gleichung (10.43) das erste Glied gleich Null, und im zweiten 


Glied tritt unter dem Integralzeichen die Beziehung 0, :x,—=0,:x,—= N, auf, 
die wir schon in Formel (13.24) bestimmt haben. Somit reduziert sich die Be- 


*) Für den Fall, daß n, sich schwach mit der Tiefe ändert und kleine Abweichungen von 
der linearen Entwicklung (8.10) auftreten, sind von einigen Autoren diesen Bedingungen 
angepaßte Formeln abgeleitet worden. Für das Studium dieser Formeln verweisen wir den 
Leser auf die Spezialliteratur (siehe z.B. M. TUBErG, The variations of absorption-line con- 
tours across the solar disc. Astrophysical Journal 108, 145, 1946). 
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stimmung von R, auf die numerische Auswertung des zweiten Integrals in dem 
letzten Ausdruck der Gleichung (10.43). 

Die Ableitung der Linienkonturen nach den angegebenen Formeln haben wir 
hier für die gesamte Sonnen- oder Steruscheibe ausgeführt, indem wir den 
Strahlungsstrom benutzt haben. Das gleiche Verfahren können wir auch für die 


00 02 0% 06 08 10 12 14 A 
Abb. 35 


einzelnen Punkte der Sonnenscheibe unter Benutzung der Strahlungsinten- 
sitäten durchführen. Hierbei müssen wir die Strömungsgleichung (10.2) für 
den vorgegebenen Winkel 9 und nicht für den Strahlungsstrom lösen. Dies 
können wir insbesondere auch für alle drei Fälle durchführen, die wir in $ 10 
betrachtet haben: 


1. den „Standardfall“ mit 7, — const, e, = const und B,—= a, + b,r,; 


2. die numerische Integration der Strömungsgleichung; 
3. die von uns in $ 10 betrachtete Methode für kleine R,[2, Kapitel XII]. 


Auch in diesen Fällen muß man von dem Quotienten 7, ausgehen, für dessen 
Bestimmung wir schon allgemeine Methoden betrachtet haben. | 

Wenn wir die Kontur einer beliebigen Linie für einige Werte von d ableiten, 
können wir somit die Änderung dieser Kontur mit wachsendem Abstand vom 
Mittelpunkt der Sonnenscheibe untersuchen und die Ergebnisse mit den Be- 
obachtungen vergleichen. In Abb.35 ist ein solcher Vergleich für die D,-Linie 
des Sonnenspektrums gegeben.!) Hier ist 7, nach dem oben beschriebenen Ver- 


t) D.HARRIS, Theoretical contours of absorption lines. Astrophysical Journal 109, 53, 
1949. 
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fahren berechnet. Die Kontur ist für den Fall abgeleitet, daß die Änderung von 
n, in der Atmosphäre im Vergleich zur Größe von n, selbst klein und B, eine 
lineare Funktion von 7, ist. 

In dem vorliegenden Fall sind diese Bedingungen mit hinreichender Ge- 
nauigkeit erfüllt. Die Koeffizienten a, und b, der Entwicklung (8.10) sind dem 
beobachteten Gesetz der Randverdunkelung entnommen. Die Konturen sind 
‚für zwei Punkte der Sonnenscheibe ermittelt: für die Sonnenmitte und für 
R = 0,97 Ro. Für a,, d.h. für die relative Häufigkeit des Natriums, wurde der 
Wert a, = 3: 10-6 angenommen, der dem in Tabelle 1 angegebenen Werte von a, 
(= 2.10) sehr nahekommt. Aus Abb.35 geht hervor, daß die unter Berück- 
sichtigung der Stoßdämpfung berechnete theoretische Kontur i im großen und 
ganzen eine genügende Übereinstimmung mit der aus den Beobachtungen er- 
mittelten Kontur aufweist, wenn auch zwischen beiden sowohl in der Linien- 
mitte als auch in den Flügeln gewisse Abweichungen auftreten. Insbesondere 
fordert die dargestellte Theorie mit e, = O in der Linienmitte r,, = 0, während 
die Beobachtungen r, = 0,06 ergeben. Die Ursache dieser Abweichungen ist zur 
Zeit noch nicht geklärt. Es ist durchaus möglich, daß die inkohärenten Streu- 
prozesse, die wir im folgenden Paragraphen besprechen, zur Lösung dieses 
Problems beitragen. 

Fast zu den gleichen Resultaten führt der Vergleich der Theorie mit den Be- 
obachtungen auch bei den anderen Resonanzlinien des Sonnenspektrums. Somit 
zeigt die Theorie der Absorptionslinien, die die Druckeffekte berücksichtigt — 
ungeachtet der noch vorliegenden kleinen Unstimmigkeiten - in quantitativer 
Hinsicht eine zufriedenstellende Übereinstimmung mit den Beobachtungs- 
ergebnissen. Wenn wir die Druckeffekte vernachlässigen und annehmen würden, 
daß ö,, nur durch die Strahlungsdämpfung bestimmt sei, so würde die Theo- 
rie viel schmalere Linien ergeben, als aus den Beobachtungen folgt. 

Diese wichtige Schlußfolgerung stimmt völlig mit den Ergebnissen überein, 
die aus der Analyse der Wachstumskurven bezüglich /', , folgen. 

Als Ergänzung zu den aufgezählten Ergebnissen, die mit den Druckeffekten 
in Verbindung stehen, erwähnen wir noch eine Tatsache, die auf die großen Be- 
träge dieser Effekte hinweist. Es zeigt sich z. B.,daß bei allen gemessenen Linien 
der diffusen Serie 31P° — n!.D des neutralen Magnesiums im Sonnenspektrum 
die W,/A nahezu konstant sind. Sie liegen alle in dem Abschnitt der Wachs- 
tumskurven, der der Strahlungsdämpfung entspricht. Ihn diesem Fall ist nach 
Formel (12.28) 

u. er AYtndın : (13.25) 


Mit wachsender Nummer der Linie in der Serie verkleinert sich aber f,,. Wenn 
ferner ö,, nur durch die Strahlungsdämpfung bestimmt wäre, so würde sich 
nach Formel (11.25) und (11.20) auch ö,, mit wachsenden k verkleinern, 
weil A,, mit wachsendem k abnimmt. Endlich verringert sich auch die Größe 
A mit wachsendem k. Daher müßte in diesem Fall W,/A für die Linien der er- 
wähnten Serie mit der Seriennummer der Linien abnehmen. Daher deutet die 
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beobachtete Konstanz dieser Größe auf ein Anwachsen von y, mit zunehmender 

Seriennummer die Linie hin, wobei dieses Anwachsen die Abnahme von f,,, 

und A,, kompensiert. Das Anwachsen von y, mit der Seriennummer läßt sich 

leicht erklären. Je größer k ist, um so größer ist die Bahn des Elektrons im 

Atom und um so größer ist der effektive Querschnitt der verbreiternden Zu- 

'sammenstöße. Rechnungen zeigen, daß die Dämpfungskonstante y, von der 

Seriennummer: k — 3 bis zur Seriennummer k — 9 ungefähr um das 30- bis: 
40fache zunimmt. 

Somit spielen in den meisten Fällen die Druckeffekte in der Sonnenatmo- 
sphäre eine weit wichtigere Rolle als die Strahlungsdämpfung, so daß sehr oft 
Ye>Yı; + Y, Ist. Diese Untersuchungen sind jedoch noch nicht abgeschlossen. 
Insbesondere sind die Konstanten C in den Formeln (11.45), (11.47) und (11.49) 
nur für eine kleine Anzahl von Linien bekannt, und auch hier sind die ent- 
sprechenden numerischen Werte nur Näherungswerte. Man muß ferner bei der 
Entscheidung darüber, welcher Fall für die Verbreiterung die Hauptrolle spielt, 
der Fall mit k = 4 oder mit k = 6, große Vorsicht walten lassen. Bisweilen sind 
beide Fälle zu berücksichtigen. So besitzen z.B. für die ersten Glieder in der 
Serie 31P0 — n!D von Mg I die neutralen Wasserstoffatome die größte Wirk- 
samkeit (k = 6), für die höheren Serienglieder beginnt aber die Linienverbrei- 
terung durch die Elektronen (und in geringerem Maße durch die Ionen, siehe 
$ 11) die Hauptrolle zu spielen, d.h., es liegt schon der Fall k = 4 vor. Demnach 
besitzen für diese Linien der Serien beide Effekte praktisch die gleiche Be- 
deutung. 


3. Die Metallinien in den Sternspektren. Die Linienverbreiterung 
durch Turbulenz 


Wir besprechen jetzt kurz die Konturen der Metallinien in den Spektren der 
zu anderen Spektraltypen ‚gehörigen Sterne. Die Methode ist hier im allge- 
meinen die gleiche wie bei der Sonne. Wir müssen die Struktur der Photo- 
sphäre für einen vorgegebenen Stern berechnen, wobei wir entsprechende Aus- 
drücke für n, und für e, erhalten (siehe $ 14). Dann reduziert sich unser Pro- 
blem auf die Integration der Strömungsgleichung nach irgendeiner Methode. 
Bei der Berechnung von Linienkonturen in einem Sternspektrum stößt man 
jedoch häufig auf die zusätzliche Aufgabe, die Schwerebeschleunigung g auf. 
der Sternoberfläche zu bestimmen. Ohne Kenntnis dieser Größe kann man die 
Struktur der Photosphäre nicht berechnen. Wenn für einen angegebenen Stern 
die Masse und der Radius unbekannt sind, muß man g aus den Absorptions- 
linien ermitteln. Eine der sichersten Methoden ist hier der Vergleich der theo- 
retischen Konturen der BALMER-Serie mit den Konturen dieser Serie im Spek- 
trum des Sternes, für den g gesucht wird. Außer den Linien der BALMER- 
Serie können auch andere Linien benutzt werden. Die effektive Sterntempera- 
tur T, wird nach den Methoden des $ 16 bestimmt. 

Zu den Sternspektren, die sich von dem der Sonne merklich unterscheiden, lie- 
gen bisher noch keine zuverlässigen theoretischen Konturen für die Absorptions- 
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linien der Metalle vor. Daher kann man auch keinen Vergleich zwischen der 
Theorie und den Beobachtungen durchführen und daraus Schlüsse ziehen. Bei 
der Ableitung von Konturen interessieren am meisten die Druckeffekte. 

Bei den Sternen, die erheblich kühler als die Sonne sind, wird die Ermittlung 
von theoretischen Konturen durch das Auftreten der Molekülbanden erschwert. 
Bei den hinreichend heißen Sternen, in denen der Wasserstoff schon in beträcht- 
lichem Maße ionisiert ist, wird die Linienkontur durch Stöße der Atome mit 
Ionen und Elektronen und teilweise mit neutralen Heliumatomen bestimmt. 
Bei noch höheren Temperaturen ist auch das Helium vollständig ionisiert. 

Zahlreiche Beobachtungen zeigen, daß die Linien der ionisierten Metalle in 
den Spektren der Überriesen in der. Regel tiefer und breiter sind als die gleichen 
Linien in den Spektren der weniger hellen Sterne vom selben Typ (das Um- 
gekehrte beobachtet man bei den Wasserstoff- und Heliumlinien). Für diese 
Tatsache liegt bis heute noch keine Erklärung vor. Die Untersuchung dieses 
Falles wird durch das Fehlen von genauen Konturen für die Metallinien er- 
schwert. Wegen der geringeren Schwerebeschleunigung in den Atmosphären der 
Überriesen gegenüber den Atmosphären der Sterne mit kleineren absoluten 
Helligkeiten ist die Dichte im ersten Fall geringer als im zweiten. Dies muß 
sowohl auf den kontinuierlichen als auch. auf den selektiven : Absorptions- 
koeffizienten einen Einfluß ausüben. 

In den Spektren einiger Überriesen sind die Metallinien so breit und so ver- 
waschen, daß dies sofort den Gedanken an eine beträchtliche Turbulenzbewe- 
gung in den Atmosphären dieser Sterne nahelegt, wie wir sie schon im vor- 
hergehenden Paragraphen besprochen haben. In einigen Fällen wird diese 
Behauptung dadurch bestätigt, daß die Kerne der Absorptionslinien durch eine 
DorrLerverteilung (11.34) dargestellt werden können, allerdings mit einem 
Av), das größenordnungsmäßig Geschwindigkeiten von einigen. 10 km/sec ent- 
spricht. Aus den Wachstumskurven folgt für diese Sterne gewöhnlich ein »,, 
das in der Größenordnung von einigen km/sec liegt. Beispielsweise fand STRUVE 
aus der. Analyse der Linienkonturen im Spektrum von Öö Canis maioris eine 
Turbulenzgeschwindigkeit der Materie von etwa 30 km/sec. Dagegen ergibt 
die Wachstumskurve für diesen Stern eine Turbulenzgeschwindigkeit. von der 
Größenordnung 5 km/sec. 

Die wahrscheinlichste Erklärung dieser Tatsache ist die folgende: Wenn wir 
von den gegenwärtigen Vorstellungen über die Natur der Turbulenz ausgehen, 
haben wir Grund zu der Annahme, daß auch in den Sternatmosphären die 
Turbulenz durch das Auftreten von einzelnen Zellen verschiedener Größe ge- 
kennzeichnet ist, die sich mit verschiedenen Geschwindigkeiten in verschiedenen 
Richtungen bewegen [15, S. 106-114]. Um das Verständnis der folgenden Aus- 
führungen zu erleichtern, betrachten wir zwei Grenzfälle. Im ersten Fall wollen 
wir annehmen,.daß die Dimension der Turbulenzzellen mit der Dicke der „um- 
‚kehrenden Schicht“ vergleichbar oder größer als sie ist. Im zweiten Fall 
‚wollen wir annehmen, daß die Dimension der Zellen beträchtlich kleiner 
als diese Dicke ist. 

Es liegt auf der Hand, daß im ersten -Fall jede Zelle in der umkehrenden 
Schicht des Sternes die Photosphärenstrahlung unabhängig von dem Vor- 


13 Ambarzumjan, Astrophysik 
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handensein anderer Turbulenzzellen absorbiert. Daher vergrößert hier die 
Existenz der Turbulenzbewegungen die in den Linien absorbierte Energie der 
Photosphärenstrahlung, d.h. die Äquivalentbreite der Linie, nicht. Die Linie 
wird nur entsprechend verbreitert, wobei ihre Kontur (abgesehen von der Zahl 
der absorbierenden Atome) durch die Geschwindigkeitsverteilung der Zellen 
‚bestimmt wird. Somit wird in diesem Fall das Auftreten der Turbulenz, die die 
.Absorptionslinien verbreitert, die für v,; — 0 ermittelte Wachstumskurve nicht. 
‘verändern. Dieser Fall ist demjenigen eines rotierenden Sternes völlig analog, 
bei dem W, ebenfalls unverändert bleibt. 

Im zweiten Fall ist die Situation die gleiche wie bei dem Auftreten von ge- 
wöhnlichen thermischen Bewegungen mit DoPrPLER-Charakter. In der Tat 
liegen hier die einzelnen Zellen übereinander. Daher wird ein durch die um- 
kehrende Schicht nach außen (aus der Photosphäre heraus) dringender Strahl 
durch die Absorption in vielen Zellen geschwächt, die in Richtung des Strahls 
‚annähernd: die gleiche Geschwindigkeitskomponente_ besitzen. Folglich ver- 
größert das Auftreten der Turbulenz in diesem Fall die Äquivalentbreite und 
ändert somit die Wachstumskurve. Diesen Fall haben wir im wesentlichen auch 
in $ 12 behandelt. 

Die angestellten Überlegungen vermögen den Charakter der Spektren solcher 
Sterne wie ö Canis maioris völlig zu erklären. In der Tat bedeuten die aus der 
Kontur ermittelte große Turbulenzgeschwindigkeit und die aus der Wachstums- 
kurve ermittelte beträchtlich kleinere Geschwindigkeit, daß die Dicke der. 
umkehrenden Schicht bei den erwähnten Sternen kleiner als die in der Atmo- 
‚sphäre dieser Sterne am häufigsten anzutreffende Größeder Turbulenzzellen!) ist. 

Daß das in den Atmosphären der Sterne wie e Aurigae und 17 Leporis un- 
mittelbar aus den Wachstumskurven gefundene v, groß ist, erklärt sich durch 
‚die sehr große Ausdehnung der Atmosphären bei diesen Sternen. (Bei e Aurigae 
ist. dies unmittelbar nachgewiesen.) Hier sind die Dimensionen der Turbulenz- 
‚zellen ohne Zweifel klein im Vergleich zur Dicke der umkehrenden Schicht. 

Aus unseren Ausführungen folgt, daß das Problem der Turbulenz in den 
Sternatmosphären äußerst kompliziert ist. Außer dem Studium der Wachstums- 
kurven muß man auch die Konturen selbst eingehend untersuchen. Dies ist 
im Hinblick auf das Problem der Geschwindigkeitsverteilung der Turbulenz- 
zellen von großer Wichtigkeit, In $ 11 benutzten wir für diese Verteilung als 
.Arbeitshypothese das Gesetz (11.32), wobei v, durch die Gleichung (11.29) de- 
finiert war. Aus durchgeführten Rechnungen ergibt sich aber, daß verschiedene 
‚Gesetze auf völlig verschiedene Konturen führen. Hierbei ändert sich auch die 
Wachstumskurve. Daher kann sich das mit Hilfe von (11.32) ermittelte v, in 
zahlreichen Fällen beträchtlich von der. wirklichen mittleren. Turbulenz-. 
geschwindigkeit in einer Sternatmosphäre unterscheiden. 

Zum Schluß wenden wir uns den sehr heißen Sternen, den O- und B- Sternen 
der frühen Unterklassen zu. Hier ist die Situation dadurch erschwert, daß in.den 
Atmosphären .dieser Sterne außer der allgemeinen wahren Absorption die 


.!) Die kleinen Zellen ergeben die aus der Wachstumskurve ermittelte Geschwindigkeit 
u, = 5 km/sec.. 
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Streuung der Strahlung an freien Elektronen eine beträchtliche Rolle spielt. 
Aus Rechnungen, die die thermische Bewegung der Elektronen. berücksichtigen, 
geht hervor, daß dieser Effekt bei den heißen Überriesen einen erheblichen Ein- 
fluß ausüben kann. Hierbei erhöht die Streuung an Elektronen die Strahlungs- 
intensität in den zentralen Bereichen der Linien und setzt sie in den Flügeln 
herab. 


4. Die BALMER - Serie in den Sternspektren 


Jetzt befassen wir uns mit der Deutung der Linienkonturen für die BALMER- 
Serie in den Sternspektren. Diese Linien sind — wie wir am Schluß des $ 11 ge- 
zeigt haben — gewöhnlich durch die Einwirkung zwischenmolekularer elektri- 
scher Felder verbreitert. Die Stoßverbreiterung spielt in diesem Fall überhaupt 
keine Rolle. Was die Linienverbreiterung durch Strahlungsdämpfung anbe- 
langt, kann diese Frage durch den Vergleich der Absorptionskoeffizienten, die 
durch die Gleichungen (11.39) und (11.56) angegeben sind, für einen vor- 
gegebenen Abstand AA = A — A, von der Linienmitte beantwortet werden. In 
der ersten Gleichung "bestimmt Sich ö;, nach (11.25) aus der Summe y, + y,, 
wobei: = 2undk = 3,4,5,...; hierbeisind y„und Yr durch die Gleichung (11.20) 
gegeben. Wir können y, gleich Null setzen, da unsim Augenblick nur die Strah- 
lungsdämpfung interessiert. Außerdem spielt die Stoßdämpfung im Vergleich 
zur „statistischen‘‘ Verbreiterung eine ganz geringfügige Rolle. Ferner können 
wir in die Gleichung (11.56) an Stelle von F, den Ausdruck aus (11.54) ein- 
setzen. Hierbei müssen wir in Übereinsinneng mit unseren Ausführungen in 
$11 n gleich der Anzahl der Ionen in 1 cm? setzen (Elektronen sind an der 
Linienverbreiterung in der BALMER- Serie nicht wesentlich beteiligt). Da aber 
die Anzahl der Ionen in 1 cm? der Anzahl der Elektronen in 1 cm? gleich sein 
muß, können wir die Gleichung (11.56) folgendermaßen schreiben: 


she nn Bl — —. (13.26) 


wobei A — A, in Ängströmeinheiten. ausgedrückt ist. Wir erinnern daran, daß 
(13.26) nur für die Linienflügel gültig ist. 

Der Vergleich von (11:39) und (13.26) zeigt, daß in der Praxis die Verbrei- 
terung der BALMER-Linien in den meisten Fällen durch die Gleichung (13.26) 
bestimmt wird: So beginnt für die Linie Hy bei der Temperatur von 10000° und 
für 4A=4Ä die Strablungsdämpfung bei 9, < 10 bar an Bedeutung zu ge- 
winnen; für 7 = 5000° ist dieser Druck um die Hälfte geringer. 

Bei vielen Riesen und insbesondere Überriesen wird jedoch die Linienverbrei- 
terung in der BALMER - Serie in der Hauptsache durch die Strahlungsdämpfung 
und natürlich durch den Doprrer - Effekt bestimmt. Wie sich aus Berechnungen 
ergibt, sind diese Faktoren nicht nur in den ‚Atmosphären der Überriesen, son- 
dern auch in den Atmosphären, der zur Hauptreihe gehörigen Sterne für 
1. > 30000° ausschlaggebend. Die Linienverbreiterung durch elektrische Fel- 
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der spielt nur für höhere Serienglieder in den uno; mit 7, > 30000° 
eine bestimmte Rolle. 

Zahlreiche Tatsachen bestätigen, daß die Linien der BALMER- Serie und ins- 
‚besondere ihre höheren Glieder in den meisten Fällen durch ‚„mikreskopische‘ 
elektrische Felder und nicht durch die Strahlungsdämpfung verbreitert werden. 


1. Wenn die Linienbreite in der BALMER- Serie nur durch die Strahlungs- 
dämpfung bestimmt wäre, so würde nach (13.25) die Äquivalentbreite W, sehr 
schnell mit zunehmender Seriennummer % der Linie abnehmen. Tatsächlich be- 
tragen die Oszillatorenstärken für die ersten vier Linien der BALMER- Serie 
He, Hß, Hy, Hö bzw. 0,637; 0,119; 0,0443; 0,0212. Für die hohen Serienglieder 
nimmt die Oszillatorenstärke wie k-® ab. Ferner nehmen A,, und A mit Ver- 
größerung. der Zahl k ab. Daher müßte bei reiner Strahlungsdämpfung schon 
die Linie Hy sehr schmal sein. Die: Beobachtungen zeigen aber, daß in den 
Spektren der Sterne’ von frühem Spektraltyp die Äquivalentbreitei in den Linien 
der BALMER-Serie beim Übergang von H« zu höheren Seriengliedern zuerst 
anwächst und dann, nachdem sie ein deutliches Maximum erreicht hat, lang- 
sam abnimmt. In den Spektren der Sonne und der Sterne von sonnenähnlichem 
Typ ist dieses Maximum schwächer ausgeprägt. | 

Dieser Sachverhalt läßt sich leicht als Linienverbreiterung durch elektrische 
Felder erklären. Mit.zunehmender Seriennummer der Linie wächst die Anzahl 
der aufgespaltenen Komponenten des oberen Terms (siehe Tabelle 6) und folg- 
lich die Breite der Linie selbst. Daher ist die annähernde Konstanz der Äqui- 
valentbreiten, die man bei den Linien der BaLmzr- Serie beobachtet, das Er- 
gebnis zweier entgegengesetzt wirkender Effekte: der Verkleinerung von f;,6;, 
und der Vergrößerung der Aufspaltung des oberen Niveaus mit wachsendem &. 
Die Abnahme der Äquivalentbreite mit wachsendem % hinter dem erwähnten 
Maximum folgt daraus, daß f,, und folglich die optische Dicke in den zentralen 
Bereichen der Linien abnimmt. Daher wird, wenn wir mit einem bestimmten k 
beginnen, die optische Dicke kleiner als Eins, d.h., die Linien entstehen in einer 
optisch dünnen Schicht. Folglich nimmt ungeachtet der (mit wachsen- 
dem k) fortgesetzten ‘Verbreiterung der Linienflügel [Gleichung (11.55) und 
Tabelle 6] die Linientiefe in den zentralen Bereichen der Linie ab und führt zu 
‚einer Verkleinerung der Äquivalentbreite. Zu diesem Effekt kommt noch bei 
den höheren Seriengliedern die Überdeckung der Linienflügel infolge der .An- 
näherung der Linien hinzu. Bei der Änderung von W, mit der Seriennummer 
spielt auch das Gesetz für die Änderung des kontinuierlichen Absorptions- 
'koeffizienten: x, mit der Frequenz eine große Rolle. Dieses Gesetz ist für die 
Sterne verschiedener Spektraltypen verschieden. 


2. Die Breite der Linien der BALMER- Serie ist in den Spektren der Zwerge 
‘bedeutend größer: als in den Spektren der Überriesen. Zur Veranschaulichung 
dieses Effektes möge die Abb. 36 dienen. In dieser Abbildung sind die Mikro- 
photogramme der Linien der BALMER- Serie für einen Überriesen vom Spektral- 
typ cA2 und einen gewöhnlichen Stern vom Typ A2 wiedergegeben, wie sie von 
G. A. Scharn aus Spektrögrammen gewonnen würden, die mit dem 40”- 
Reflektor des Observatoriums von Simeis aufgenommen worden sind. 
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Diesen Effekt kann man unter Benutzung der Formel (13.26) leicht erklären. 
Aus ihr geht hervor, daß die Verbreiterung durch elektrische Felder um so 
größer ist, je größer p, oder.n, ist. Folglich ist in den Atmosphären der Riesen, 
in denen die allgemeine Dichte und also auch n, kleiner als bei den Zwergen ist, 
auch der Druckeffekt kleiner. 


H 20 HS HR Hn H%0 H9 


Abb. 36 


In Abb. 37 sind typische Linienkonturen für Hy dargestellt, die aus Spek- 
tren gewonnen sind, die mit großer Dispersion aufgenommen wurden. Die 
punktierte Kurve stellt die Linienkontur für Hy im. Spektrum des Überriesen 
Rigel (Spektraltyp eB 8) dar. Die untere Kontur ist die Linie Hy im Spektrum 
von ö Draconis, eines zur Hauptreihe gehörigen Sternes vom gleichen Spektral- 
typ. 


6 2 5 A 0 6 m 6 20 "AR 
Abb. 37 


Es ist interessant, daß in den Spektren der Überriesen vom Typ B die Form 
der Linienkonturen der BALMER- Serie geringen zeitlichen Änderungen unter- 
liegt. Außerdem zeigen diese Konturen bisweilen eine geringe Asymmetrie, die 
sich ebenfalls mit der Zeit ändert. In den Spektren der Sterne mit verhältnis- 
mäßig geringer Leuchtkraft (beispielsweise der zur Hauptreihe gehörigen Sterne) 

‚ist nichts derartiges beobachtet. Dies weist auf den ganz besonderen Charakter 
der Struktur der Atmosphäre bei den Überriesen hin. 
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Auch die weißen Zwerge sind durch eine besondere Struktur ihrer Atmo- 
sphären gekennzeichnet. In Verbindung mit der überaus großen Materiedichte 
in ihren Atmosphären sind die Linien der BALMER- Serie in ihren Spektren 
außerordentlich breit. 

Wenden wir uns jetzt der quantitativen Deutung der Konturen der BALMER- 
Serie in den Sternspektren zu. Wie bei früheren Überlegungen besteht das 
Hauptproblem darin, n, als Funktion von 7', p, p, und o zu ermitteln. Weil die 
vorhandene Theorie für die inneren Bereiche der BALMEr- Linien sehr unvoll- 
kommen ist, betrachten wir nur die Linienflügel. Wenn wir die Anwendbarkeit 
des statischen Falles voraussetzen, können wir für sie die Gleichung (13.26) be- 
nutzen. 

Der durch die Gleichung (13.26) dargestellte Absorptionskoeffizient s, ist auf 
ein im zweiten Quantenzustand befindliches. neutrales Wasserstoffatom be- 
zogen. Seien in 1 cm? n,,, derartige Atome vorhanden. Dann finden wir unter 
Berücksichtigung von (13.2), (13.3) und (13.9) für den auf 1 g der Gesamtmasse 
bezogenen Absorptionskoeffizienten 


5, no, 2 


05, = Kr a (13.27) 
Das Verhältnis n,,,: ra können wir bei bekannten 7’ und p, mit Hilfe der For- 
meln von Sasa (5.11) und BoLTzmAnN (5.54) bestimmen.: Für die Bestimmung 
von x, ist im Falle der Sonnenatmosphäre die Gleichung (13.17) zu benutzen. 
Bei den Sternen vom Typ A.0, bei’ denen die Absorption hauptsächlich durch: 
den neutralen Wasserstoff bewirkt wird, ist‘die Gleichung: (13.16) zu benutzen. 
usw. 

Dabei erfordert &, eine gesonderte Behandlung. Für die ersten Glieder der 
BALMER - Serie gilt bei nicht sehr hohen Temperaturen e, < 1. In diesem Fall 
besitzt — ebenso wie früher — e, nur in den inneren Bereichen der Linie, die wir 
aber im Augenblick nicht betrachten, einen merklichen Einfluß. Bei hinreichend 
hohen Temperaturen ist die Strahlungsdichte schon so groß, daß die meisten 
Elektronen, die den Übergang 2 — k vollzogen haben, durch Strahlung ionisiert 
werden. Dieser Fall entspricht der wahren selektiven Absorption mit e, #1. 
Die Näherung &, = 1 gilt für die höheren Glieder der BALMER - Serie auch bei 
nicht sehr hohen Temperaturen, weil für diese Linien die Bindungsenergie x9,, 
sehr klein und daher die Wahrscheinlichkeit für eine Photoionisation von den 
entsprechenden Niveaus aus verhältnismäßig groß ist. 

Uns interessieren die ersten Glieder der BALMER - Serie in den Spektren der 
nicht sehr heißen Sterne. Daher kann man in den erwähnten Fällen ohne merk- 
liche Einbuße an Genauigkeit &, — 0 setzen.!) Die Ableitung der Konturen für 
die ersten Glieder der BALMER- "Serie mit Hilfe der Formeln (13.26) und (13.27) 
wurde von zahlreichen Autoren vorgenommen, die hauptsächlich von den ersten 


) Einige Autoren bestimmen e, auf empirischem Wege, indem sie [z.B. nach Formel 
(10.20)] sich damit begnügen, die theoretische Intensität in der Linienmitte mit der be- 
obachteten Intensität in Übereinstimmung zu bringen. 
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beiden Methoden des $10 Gebrauch machten. Aus diesen Rechnungen er- 
gaben sich folgende Schlußfolgerungen: Die allgemeine Form der theoretischen 
Konturen, die Linienbreite usw. zeigen eine zufriedenstellende Übereinstim- 
mung mit den Beobachtungsergebnissen. Die beste Übereinstimmung zwischen 
Theorie und Beobachtung wird in den äußeren Bereichen der Linienflügel er- 
zielt. Hieraus ergibt sich, daß die statistische Verbreiterung durch elektrische 
Felder die Hauptursache für die Verbreiterung der BALMmER-Linien ist. Ein 
mehr ins einzelne gehender Vergleich der Theorie mit-den Beobachtungen för- 
dert aber eine Reihe von beträchtlichen Unstimmigkeiten zutage. So ergibt die 
Theorie für die inneren Bereiche. der Flügel der BALMER - Serie in den Spektren 
der heißen Überriesen einen stärkeren Abfall von r, zur Linienmitte, als aus den 
Beobachtungen folgt. Überhaupt besteht für die inneren. Bereiche der Flügel 
der BALMER-Linien und insbesondere für die zentralen Gebiete selbst von 
diesen Linien häufig keine befriedigende Übereinstimmung zwischen der Theorie 
und den Beobachtungen. Die Ursache dieser Unstimmigkeiten ist bis jetzt noch 
nicht völlig geklärt. Wir geben. jedoch einige Faktoren an, die einen Einfluß 
ausüben können. Erstens ist die Gleichung (11.56) und alle aus ihr abgeleiteten 
Gleichungen nur richtig im rein statischen Fall, in dem sich die störenden Teil-. 
chen (Ionen) gegenüber den Wasserstoffatomen in Ruhe befinden. Folglich muß 
man an Stelle der Formel (11.56) eine genauere Formel benutzen, die die gegen- 
seitige Bewegung der gestörten und der störenden Teilchen berücksichtigt 
(siehe $ 11). 

Ferner können die Turbulenzbewegungen, die sich am stärksten in den zen- 
tralen Gebieten der Linien bemerkbar machen, bei den Überriesen einen be- 
deutenden Einfluß. gewinnen. 

Endlich müssen wir beachten, daß die BALMER-Linien von angeregten Zu- 
ständen ausgehen. Daher kann für sie die Inkohärenz der Reemissionsprozesse 
von großer Wichtigkeit werden. Diese. Inkohärenz kann zweifach auftreten: 
Erstens können die gewöhnlichen Streuprozesse vom Typ2—1—2mit!>2 
inkohärent sein (siehe Abb. 24), zweitens braucht das Elektron, das den Über- 
gang 2 — I ausgeführt hat, nicht auf das Niveau 2 zurückzukehren, sondern 
kann auf ein beliebiges anderes Niveau zurückfallen, welches auch das Grund- 
niveau sein kann. Das Elektron, das nicht von dem zweiten, sondern von einem 
anderen Niveau auf das höhere Niveau Z gehoben wurde, kann hierauf den 
Übergang I — 2 vollziehen, wobei es ein Quant der BALMER- Serie emittiert. 

Die Prozesse der beiden Typen können gewissermaßen zu einem Energie- 
austausch zwischen den Spektrallinien führen (siehe $ 14). 

Diesen Umstand muß man bei einer weiteren Entwicklung der Konturen- 
theorie der BALMER-Linien berücksichtigen. | 

Eine besondere Beachtung verdient das Problem der Zentralintensitäten in 
den Linien der BALMER- Serie. Diese Frage werden wir im folgenden Para- 
graphen behandeln. An dieser Stelle müssen wir jedoch eine wichtige Tatsache 
behandeln, die in unmittelbarer Beziehung zu den Konturen der BALMER - Linie 
steht. Weil in den zentralen Bereichen dieser Linien der Absorptionskoeffizient 
sehr groß ist, wird die in der Nähe der Frequenz », beobachtete Strahlung von 
den äußersten Schichten der Sternatmosphäre. ausgehen, wo die Gesamtdichte 
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und folglich p, verhältnismäßig klein ist. Daher kann es bei hinreichend kleinem 
p, vorkommen, daß s, nicht durch die von einem elektrischen Felde herrührende 
Verbreiterung, sondern in der Hauptsache durch die Strahlungsdämpfung, ver- 
bunden mit dem DorrLer-Effekt, d.h. durch die Formel (11.39), bestimmt 
wird. Da. aber an der Entstehung der zentralen. Gebiete der Linien eine ver- 
hältnismäßig geringe Zahl von Atomen beteiligt ist, wird nach Formel (11.39) 
die Kontur in der Linienmitte verhältnismäßig schmal. Somit werden die Kon- 
turen der BALMER - Linien folgendes Aussehen haben: Über eine breite Kontur, 
die durch die .Wirkung der zwischenmolekularen elektrischen Felder entsteht, 
überlagert sich in der Mitte eine verhältnismäßig schmale Linie, die durch die 
Strahlungsdämpfung und den DorPLer - Effekt hervorgerufen wird. Es ist klar, 
daß eine derartige „zusammengesetzte‘‘ Kontur am deutlichsten in den Spektren 
der gewöhnlichen Sterne und nicht etwa in denen der Überriesen ausgeprägt 
sein muß, weil bei.diesen auch die Linienverbreiterung durch elektrische Felder 
weit weniger deutlich ausgeprägt ist als bei jenen. 

G. A. ScHAaın!) machte als erster auf die Möglichkeit aufmerksam, daß in 
den Sternspektren solche „zusammengesetzten‘‘ Konturen auftreten können. 
Er stellte fest, daß ähnliche Konturen tatsächlich bei den BALMER- Linien in 
den Spektren von Sternen mit nicht sehr großer absoluter Helligkeit beob- 
achtet werden. Die Existenz solcher Kerne (mit einer Breite von größen- 
ordnungsmäßig 1- Ä) in den Linien der BaLmEr - Serie ist deshalb von Wichtig- 
keit, weil die Beobachter bei der Messung der Radialgeschwindigkeiten der 
Sterne an den Wasserstofflinien gerade die Lage dieser Kerne bestimmen, die 
den höchsten Schichten der Atmosphäre entsprechen. Der Vergleich der auf 
diese Weise ermittelten Geschwindigkeiten mit denjenigen, die man aus weniger 
starken (mit kleinerem R, )-und daher in nicht so großen Höhen entstehenden 
Linien erhält, gibt uns die Möglichkeit, die relativen Bewegungen der Gase in 
den. Sternatmosphären zu untersuchen. 


5. Die Bestimmung der Schwerebeschleunigung in den Sternatmosphären aus 
den Linien der BALMER - Serie 


Wenn wir für Sterne mit verschiedenen Werten der effektiven Temperatur T, 
und verschiedenen Schwerebeschleunigungen g auf der Oberfläche theoretische 
Konturen der BALMER- Linien abgeleitet haben, können wir diese zur Bestim- 
mung von g benutzen. Zu diesem Zweck geben wir einen beliebigen Wert für 
T, vor, der in der Nähe der effektiven Temperatur des vorgegebenen Sternes 
liegt, und vergleichen die beobachtete Kontur einer beliebigen BALMER - Linie 


1) G.A.ScHsın, Die Kerne der Wasserstofflinien in den Spektren der Sterne der frühen 
Klassen. Mitteilungen des Astrophysikalischen Observatoriums auf der. Krim, 3, 46, 1948 
(T.A.IHain, O. anpax BonoponHBIX IMHMÄ B CIIEKTPaX BBesn PaHHUX Kiraccor. Us- 
BecTun KpbIMCKOf acTpodusnyueckof 0O6cepBaTopun 8,.46, 1948). 
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mit der Folge der theoretischen Konturen für eine Reihe von g-Werten. Der 
g-Wert, bei dem die beste Übereinstimmung zwischen der Theorie und den 
Beobachtungen erzielt wird, ist der gesuchte. Um eine größere Sicherheit der 
Ergebnisse zu erhalten, kann man das gleiche Verfahren auch bei den übrigen 
Linien der BALMER - Serie durchführen. Endlich kann man eine derartige. Be- 
stimmung von g auch an einer einzigen gemessenen Gesamtabsorption. vor- 
nehmen. Zu diesem Zweck müssen aus den abgeleiteten theoretischen Kontüren 
(wieder mehrere Werte von 7, und g) vorläufige Werte von W, berechnet 
‘werden. | 

Die wichtige Rolle, die die BALMER - Serie bei der Bestimmung von g spielt, 
ist auf zwei Umstände zurückzuführen: 


1. Infolge der Abhängigkeit der Größe s, von n, über die Formel (13.26) tritt 
die Abhängigkeit zwischen der Äquivalentbreite der BALMER-Linie und g 
deutlich hervor!); die Riesen ergeben beträchtlich kleinere W, und eine 
völlig andere Kontur als die Zwerge (siehe Abb. 36 und 37). 


2. Sowohl die Beobachtungen als auch die Theorie zeigen, daß in den Spek- 
tren der Sterne der frühen Klassen die Äquivalentbreiten der ersten Linien 
der BALMER- Serie von g viel stärker abhängen als von T',. 


Daher verursacht ein Fehler in dem für den Stern angenommenen T', keinen 
wesentlichen Fehler in dem ermittelten g. Bei dem Vergleich der theoretischen 
und der beobachteten Konturen muß man eine Übereinstimmung zwischen den 
äußeren Gebieten der Flügel anstreben, weil - wie wir erwähnten - in den weiter 
im Innern gelegenen Gebieten der Linie die Übereinstimmung zwischen der 
Theorie und den Beobachtungen nicht befriedigend ist. 

Das angegebene Verfahren zur Bestimmung von g besitzt praktische Be- 
deutung. Wenn wir annehmen, daß zwischen der Masse und der Leuchtkraft 
des Sternes, für den wir g bestimmt haben, eine eindeutige Beziehung besteht, 
besteht auch bei vorgegebenem T', eine eindeutige Beziehung zwischen g und 
der Leuchtkraft des Sternes. Somit verwandelt sich die Abhängigkeit zwischen 
W, und g in eine Abhängigkeit zwischen W, und der Leuchtkraft des Sternes. 
Aus diesem Grunde können die Wasserstofilinien als Grundlage für die Be- 
stimmung von spektroskopischen Parallaxen dienen. Haben wir über W, die 
Leuchtkraft des Sternes gefunden und kennen wir seine scheinbare Helligkeit, 
so können wir die Entfernung des Sternes bestimmen. 

Nicht weniger wichtig ist die Bestimmung von g für die Überriesen. .Rech- 
nungen, die nach dem oben angegebenen und nach anderen Verfahren durch- 
geführt wurden, zeigten, daß das aus den Absorptionslinien ermittelte g wesent- 
lich kleiner ist als die „dynamische“ Größe, die durch den Ausdruck 


(13.28) 


!) Für die Metallinien spielt die Strahlungsdämpfung bei geringen Dichten eine weit wich- 
tigere Rolle. Daher ist bei diesen Linien die Abhängigkeit der Äquivalentbreiten von der 
Dichte beträchtlich schwächer! 
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gegeben ist, wobei R der Radius der „Sternphotosphäre‘“ ist. Aus diesem 
Grunde werden ‚wir das aus den spektroskopischen Daten ermittelte g als 
effektive Schwerebeschleunigung bezeichnen und geben ihm das Symbol ger. 

G. A. Scham!) hat eine Bestimmung der Größe g.r für die Überriesen vom 
Typ eB5-cA 3 durch Vergleich der theoretischen und der beobachteten Kon- 
turen durchgeführt. In Abb. 38 ist ein Beispiel eines Vergleichs für die Linie H ö 
im Spektrum des zum Typ cB 8 gehörigen Überriesen Rigel angegeben. Für 
eine Gruppe von untersuchten Überriesen des angegebenen Spektraltyps ergab 
sich, daß lg g.r zwischen 1,0 und 1,4 und lg g bei 3 liegt. Den gleichen Wert für. 

lg gen erhält man auch aus zahlreichen Linien 
anderer Elemente, die in den Spektren der von 
G. A. ScHAın untersuchten Überriesen auftreten. 
Der sehr kleine Wert für g.s in den Atmosphären 
der Überriesen ist nach Ansicht von G. A. SCHAIN 
auf die besondere Struktur ihrer Atmosphäre 
‚zurückzuführen. Sie scheinen eine außerordent- 
lich große Ausdehnung zu besitzen. 
Ähnliche Ergebnisse (g.# < g) erhält man auch 
für die Überriesen der übrigen Spektralklassen. 
Insbesondere ist nach O. A. MELNIKoWw (siehe Fuß- 


east a note auf. Seite 180) diese. Ungleichung auch für 
u die Cepheiden gültig. In allen diesen Fällen besit- 
mamma gt: zen die Sternatmosphären eine weit größere Aus- 

Abb. 38. dehnung, als sie sie im hydrostätischen Gleich- 


gewicht mit dem durch die Gleichung (13.28) 
bestimmten g besäßen: Besonders deutlich tritt dies beim Studium des Spek- 
trums eines solchen Überriesen, wie es die kühle K-Komponente des Systems 
& Aurigae ist, in Erscheinung, bei dem wir (siehe $ 12) die Dichteverteilung: in 
der Atmosphäre des K-Sternes unmittelbar beobachten können. Hier erweist 
sich der Gradient des Dichteabfalls der Materie für die Metalle um den Fak- 
tor 1000 kleiner als im hydrostatischen Gleichgewicht. 

Folglich wirkt in den Atmosphären der Überriesen außer dem Gradienten des 
Gasdrückes noch eine gewisse vom Sternzentrum. fortgerichtete Kraft. Es 
liegt nahe, anzunehmen, daß diese Kraft der Gradient des Strahlungsdruckes ist. 
Man muß jedoch beachten, daß z. B..der Unterschied zwischen den aus der 
Gleichung (13.28) abgeleiteten ‚dynamischen‘ Werten von g für die Riesen der 
Klasse A 0 und für die Hauptreihensterne derselben Klasse verhältnismäßig 
klein ist. Das mittlere Verhältnis der beiden Werte für g ist in dem angegebenen 
Fall von der Größenordnung 10. Daher ist es völlig unwahrscheinlich, daß bei. 
solch einem verhältnismäßig geringen Unterschied in der Schwerebeschleuni- 
gung der Strahlungsdruck einen so großen Wert annehmen soll. Anscheinend 
liegen die Dinge viel komplizierter. Es ist durchaus möglich, daß wir es mit den 


: 4) G.A.ScHAIn,. Some physical characteristics of the atmospheres of supergiants 
eB5— cA3. Bulletin des Abastumanischen Observatoriums 7, S.83, 1943 (T'. A. laut, 
Some... BoimneTeHp A6acTyMaHckoü Oo6ÖcepBaTopun, 7 crp. 83, 1943). 
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gleichen Faktoren zu tun haben, die auch in der Sonnenchromosphäre wirksam 
sind (siehe Kapitel III). 

G. A. ScHAIN ist der Ansicht, daß die Ausdehnung der Atmosphären bei den 
Überriesen mit dem Ausströmen von Materie in Verbindung steht: Dies wird 
durch das Studium der Verschiebung der Linien von verschiedenen Elementen 
in den Spektren der Überriesen bestätigt. 

Außerdem scheint zwischen der Ausdehnung der Atmosphären der Über- 
riesen und den „Turbulenzbewegungen‘“ in diesen Atmosphären ein Zusammen- 
hang zu bestehen. Ob nun aber die Turbulenz eine Folge der Ausdehnung oder, 
umgekehrt, die Turbulenz ‚selbst die Ursache für die Ausdehnung der Atmo- 
sphäre ist, wurde bisher noch nicht geklärt. 


6. Die Heliumlinien. Die Verzerrung der Konturen bei benachbarten Linien 


Wir wenden uns jetzt. den Linien des Heliums zu.: Die Verbreiterung dieser 
Linien wird in der Hauptsache durch Druckeffekte bewirkt. Hierfür sprechen 
zahlreiche Tatsachen. Die wichtigste von ihnen ist das Auftreten von verbotenen 
Absorptionslinien des Heliums in den. Sternspektren. So wird in dem kurz- 
welligen Flügel der erlaubten .neutralen Heliumlinie 4471,6 2?P® — 4°D die 
„verbotene‘‘ Linie 4469,9 23P% — 43F'! beobachtet. Das Auftreten der ver- 
botenen Linien. ist eine Folge der Einwirkung von intermolekularen elek- 
trischen Feldern auf die Heliumatome. Die Intensität der verbotenen Linien 
wächst mit. dem Felde F,, d.h. mit der Zahl n,, an. Somit wird diese Intensität 
in den Spektren der. Hauptreihensterne größer sein als in den Spektren der 
Überriesen, für die p, kleiner ist.. Dies wird durch die Beobachtungen voll- 
kommen bestätigt (Abb. 39, in der die Kontur der Linien 4471,6 Ä und 4469,9 Ä 
für Sterne mit verschiedener Leuchtkraft, doch von annähernd dem gleichen 
Spektraltyp dargestellt sind). 

In dem. Spektrum des Überriesen 0? Canis maioris fehlt die verbotene 
Linie 4470 Ä, während sie in dem Spektrum des Hauptreihensternes y Pegasi 
ziemlich kräftig ist. Mit größer werdendem g vergrößert sich auch die Breite 
der Linie 4471,6 Ä selbst. Dies ist auch eine Folge des zunehmenden Druck- 
effektes mit wachsendem p,. _ 

Eine weitere Tatsache, die darauf hinweist, daß die Druckeffekte für die 
Heliumlinien große Werte annehmen, ist. die, daß alle Linien der diffusen Neben- 
serie (Übergänge P— .D) des Ortho- und Paraheliums verwaschen, wäh- 
rend die Linien der scharfen Nebenserien (Übergänge P — 8) schmal sind. Dies 
ist darauf zurückzuführen, daß die höheren D-Terme durch elektrische Felder 
viel stärker aufgespalten werden als die Terme S und P. 

Bei der Deutung der Linienkonturen des .Heliums erhebt sich die grund- 
legende Frage, ob die Verbreiterung der Heliumlinien durch Stoßdämpfung 
‚oder durch intermolekulare Felder verursacht wird. Aus vorliegenden Beob-. 
achtungen und theoretischen Untersuchungen geht hervor, daß offenbar die 
Stoßdämpfung die Hauptrolle spielt (die stoßenden Teilchen scheinen haupt-. 
sächlich Protonen zu sein). Bei der Verbreiterung der Heliumlinien durch 


204 II.. Die Entstehung der Absorptionslinien in den Spektren der Sterne 


elektrische Felder ist. die Verschiebung der aufgespaltenen Komponenten gegen- 
‘über der normalen Lage unsymmetrisch.!) Daher müssen in diesem Fall auch 
die Absorptionslinien unsymmetrisch sein. Die Beobachtungen zeigen jedoch, 
daß z. B. die Linien 4472 und 4388 Ä im wesentlichen eine symmetrische Kon- 
tur besitzen, wie es bei der Stoßdämpfung 
4477 A He der Fall ist. Auch aus theoretischen Rech- 
LE u a Fe nungen. ergibt sich, daß die Breite der 
10 beobachteten Heliumlinien durch die Stoß- 
dämpfung bestimmt wird. Hierbei zeigen 
die theoretischen Konturen für die hin- 
reichend starken Linien eine leichte Asym- 
metrie. Dies ist darauf zurückzuführen, 
daß sich in den Flügeln und besonders in 
ihren äußeren Gebieten: schon die stati- 
stische Linienverbreiterung durch elektri- 
sche Felder bemerkbar macht, die um so 
stärker ist, je größer 'g ist. Offenbar sind 
solche „statistischen“ Flügel auch auf 
Abb. 39 bei y Pegasi zu erkennen. 

Die quantitative Untersuchung der Kon- 
turen der Heliumlinien befindet sich zur 
Zeit noch in einem unbefriedigenden Zu- 
stand. Bei der Ausarbeitung einer Theorie 
muß man neben den Druckeffekten die 
DOPPLER- Verbreiterung (niedriges Atom- 
gewicht des Heliums) und die Strahlungs- 
dämpfung berücksichtigen. Die letztere ist 
für den Term 2 1.P® besonders wichtig, da 
das Elektron häufig auf das Grundniveau 
übergeht (für die Triplettsysteme gilt dies 
nicht). 

Ein Spezialfall sind die Heliumlinien 
(P—-D), für die die Abhängigkeit der 
Linienaufspaltung von der Feldstärke 
nicht quadratisch, sondern linear ist. 

Die Äquivalentbreite der Heliumlinien 

Abb. 39 zeigt auch eine Abhängigkeit von der 

absoluten Größe des Sternes, wovon man 

sich z. B. mit Hilfe der Abb. 39 überzeugen kann. Daher kann man auch die 

Heliumlinien zur Bestimmung von g benutzen, wenn auch die Abhängigkeit 

der Größe W, von g in diesem Fall viel schwächer als bei den Wasserstoff 
linien ist. 

- Abschließend ist zu dem Problem der Wasserstoff- und Heliumlinien folgende - 

Bemerkung am Platze: Bei der Berücksichtigung des Einflusses der elektri- 
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1) Wie. überhaupt beim quadratischen (nicht aber beim linearen) STArkeffekt. 
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schen Felder auf die Linienverbreiterung hatten wir es nur mit inter- 
molekularen „mikroskopischen“ elektrischen Feldern zu tun. Bisher hat man 
in den Sternatmosphären keine elektrischen Felder mit „makroskopischem“ 
Charakter feststellen können, die. groß genug wären, um eine merkliche Ver- 
breiterung und Verschiebung der Absorptionslinien bewirken zu können, ob- 
gleich die Existenz von verhältnismäßig kleinen elektromagnetischen Feldern 
kaum in Zweifel gezogen werden kann. Dagegen ist das Auftreten von:großen 
Magnetfeldern (bis zu 6000. Gauß) auf der Oberfläche einiger Sterne einwand- 
frei gesichert [4, S. 185-222]. Bei manchen Sternen erleidet das Magnetfeld 
zeitliche Änderungen, wobei diese von Änderungen in den Intensitäten einiger 
Absorptionslinien begleitet werden. Die Frage nach der Natur der allgemeinen 
Magnetfelder auf den Sternoberflächen ist bisher noch nicht geklärt. 


Die von uns betrachteten allgemeinen Ergebnisse der Theorie der Linien- 
konturen bezogen sich auf stationäre Sterne, wobei die Linienverbreiterung im 
wesentlichen durch die Eigenschaften der Atome und durch die Wechsel- 
wirkungen zwischen ihnen (Druckeffekte) bestimmt wurden. Daneben exi- 
stieren aber noch zusätzliche Faktoren, die zu einer Verzerrung der „normalen“ 
Konturen führen. Einen Faktor - die ‚Turbulenz‘‘ - haben wir schon betrachtet. 
Außer der ‚„Turbulenz‘ bewirken benachbarte Absorptionslinien, die Rotation 
der Sterne und das Ausströmen von Materie eine Verzerrung der Linien- 
konturen. Der letzterwähnte Effekt ist jedoch nur bei den nichtstationären 
Sternen groß und überhaupt bei den Sternen mit Besonderheiten im Spek- 
trum, die wir hier nicht betrachten. | | 

Wir betrachten zunächst die ‚Verzerrung der Konturen durch benachbarte 
Absorptionslinien. Dieser Effekt ist in zahlreichen Fällen (besonders für spätere 
Sternklassen) von großer Bedeutung. Insbesondere verzerrt in denjenigen 
Spektralbereichen (hauptsächlich im Ultravioletten), in. denen eine starke Ver- 
dichtung der Linien auftritt, die gegenseitige Überdeckung der Flügel benach- 
barter Linien nicht nur die Linie selbst, sondern kann auch eine allgemeine Ab- 
schwächung des kontinuierlichen Spektrums i in dem erwähnten Bereich herbei- 
führen. | 

Beim Studium der Kontur einer Linie (1), die durch eine andere Linie (2) 
verzerrt ist, muß man von der allgemeinen Strömungsgleichung (9.29) aus- 
gehen. Hierbei muß man jedoch berücksichtigen, daß der Absorptionskoeffizient 
in der betrachteten Frequenz o, wegen der u der absorbierten Energie 


.gleich der Summe der Koeffizienten 0 und 0°” ist, die den an Linien ent- 


sprechen. Dies erschwert natürlich die Theorie, da N und n !sich in ver- 
schiedener Weise mit der Frequenz und der Tiefe ändern können. Es ist auch 
darauf zu achten, daß 0,’ die gleiche Rolle wie der kontinuierliche Absorptions- 
koeffizient spielt, wenn die Linie (2), die die Verzerrung bewirkt, durch wahre 
selektive Absorption entsteht (d. h., wenn für sie &, — 1 gilt). 

Wenn z. B. in dem Flügel einer stärkeren Linie (2) eine schwache Linie (1) be- 
obachtet wird, bedeutet dies, daß die schwache Linie in verhältnismäßig weit 
nach außen liegenden Schichten der Sternatmosphäre entsteht, weil in dem 
Flügel der Linie (2) die gesamte Strahlung enthalten ist, die aus den unteren 
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‚Schichten der Atmosphäre kommt. Der Vergleich dieser Linien mit solchen, die 
nicht von anderen Linien geschwächt sind, ermöglicht es uns, eine Reihe wich- 
tiger Schlußfolgerungen über den physikalischen Zustand (und die chemische 
Zusammensetzung) der verschiedenen Schichten der Sternatmosphäre zu 
ziehen. 

Eine ähnliche Rolle spielt in den Spektren der Sterne der frühen Klassen die 
‚Strahlungsabsorption jenseits der Grenze der BALMER-Serie. Hier ist der 
kontinuierliche Absorptionskoeffizient so groß, daß wir faktisch die Strahlung 
beobachten, die aus den äußersten Schichten der Sternatmosphäre austritt. 
Daher sind die Absorptionslinien in diesem Spektralbereich geschwächt. Aus 
dem Vergleich der Absorptionslinien, die diesseits und jenseits der Grenze der 
BALMER- Serie liegen, können: wir ebenfalls wichtige Folgerungen über den 
physikalischen Zustand (und die chemische Zusammensetzung) der verschie- 
denen Schichten. der Sternatmosphären ziehen. Diese Frage ist bisher aber nur 
wenig behandelt worden. 


7. Die Rotation der Sterne 


Als Abschluß dieses Paragraphen behandeln wir die Verzerrung der Linien- 
konturen durch die Rotation der Sterne. Die Rotation eines Sternes verursacht 
eine Verbreiterung aller Absorptionslinien im Sternspektrum. Die verschiedenen. 
Bereiche der sichtbaren Oberfläche des rotierenden Sternes bewegen sich gegen- 
über dem Beobachter mit verschiedenen Radialgeschwindigkeiten. Daher ist 
für jedes Element der sichtbaren Sternscheibe die Absorptionslinie durch den 

:DoPPLER - Effekt um einen gewissen Betrag verschoben. Da wir die Strahlung 
‘der gesamten Sternscheibe beobachten, erhalten wir eine Verbreiterung der 
"Linie. Die größten Rotationsgeschwindigkeiten trifft man bei den Sternen der 
‘frühen Spektraltypen an. Für Dorpelsysteme sind die Rotationsgeschwindig- 
‘keiten der Sternkomponenten statistisch um so größer, je kürzer die Umlauf- 
periode des Systems und je größer die Amplitude des Systems K ist. | 

Die Hauptaufgabe einer Theorie für die durch Rotation verzerrten Absorp- 

'tionslinien ist der Vergleich der theoretischen Konturen mit den beobachteten, 
um die Rotationsgeschwindigkeit des Sternes zu bestimmen. Diese Aufgabe 
ist zum erstenmal in einer Arbeit von G. A. ScHAıX und O. StRuvel) gelöst 
‚worden. Die im folgenden dargelegte Methode zur Bestimmung der Rotations- 
‚geschwindigkeit eines Sternes aus dem Vergleich der theoretischen und der 
beobachteten Kontur hat die größte Anwendung gefunden. Sie ist eine Weiter- 
‚entwicklung der von G.A.SCHATIN und OÖ. STRUVE ausgearbeiteten Theorie. Zur 
Konstruktion der Kontur einer beliebigen Linie aus dem Spektrum einesrotieren- 
den Sternesnimmt manals Ausgangskontur die beobachtete Kontur der gleichen 
Linie aus dem Spektrum eines nichtrotierenden Sternes vom gleichen Spektral- 

typ. Wir geben dann für die äquatoriale Rotationsgesch windigkeit des Sterns 


') G.SHAJN and O. STRUVE,On the rotation of the stars. Monthly Notices, 39. 222,1929. 


$ 13. Die Deutung der beobachteten Konturen der Absorptionslinien 207 


verschiedene Werte vor und leiten für jeden Wert eine. durch die Rotation ver- 
zerrte theoretische Kontur ab. Durch den Vergleich der beobachteten Kontur 
dieser Linie aus dem Spektrum des rotierenden Sterns (vom gleichen Typ) mit 
der konstruierten Schar der theoretischen Konturen finden wir die Rotations- 
geschwindigkeit des Sternes », oder 
genauer, die Größe v sin :, wobei i der 
Winkel zwischen der Richtung zum 
Stern und der Rotationsachse des Ster- 
nes ist (siehe weiter unten). 

Im Hinblick auf unsere Ausführun- 
gen untersuchen wir jetzt, auf welche 
‚Weise wir von der Kontur eines nicht 
rotierenden Sternes auf die von der 
Rotation verzerrte Kontur übergehen 
können. 

Wir legen zunächst in den Mittel- Abb. 40 
punkt des Sternes einrechtwinkligesKo- | 
ordinatensystem &,n, &, wobei die ©-Achse zum Beobachter weist (Abb. 40). Der 
Vektor der Winkelgeschwindigkeit & zeigt wie gewöhnlich in die Richtung der 
Rotationsachse des Sternes, wobei die n-Achse so. gelegt ist, daß der Vektor © 
in der &-n-Ebene liegt. In diesem Fall hat der Vektor ö die Komponenten 


zum Beobachter 


o = fl, wsini, wcost}, (13.29) 


wobei — wie oben erwähnt - i der Winkel zwischen der Richtung zum Stern und 
der Rotationsachse des Sternes ist. 
Die Lage eines beliebigen Pünktes auf der Sternoberfläche ist durch den 


Vektor 
= {6 (13.30) 


festgelegt. Ferner ist der Vektor der linearen Geschwindigkeit dieses Punktes 
gleich | 
| — [&, 1]. (13.31) 


Folglich ist die Komponente dieser Geschwindigkeit in Richtung des Seh- 
strahls, d.h. längs der Ö-Achse, gleich 


vu = wen — @,€ — — $ösini, (13.32) 
da w, = wsin:. 

Aus (13.32) ist ersichtlich, daß die Radialgeschwindigkeit der einzelnen 
Elemente auf der sichtbaren Sternscheibe nur von der Koordinate £ abhängig 
ist. Folglich hat. jedes Element eines der 7-Achse parallelen unendlich schmalen 
Streifens auf der sichtbaren Sternscheibe die gleiche Radialgeschwindigkeit. 

Nach (11.30) und (13.32) wird jeder Punkt der von der Rotation nicht ver- 
zerrten Kontur, die einem Streifen mit den Grenzen & + d& entspricht, um 
(den absoluten Betrag) 


A=i—- = tu sind (13.33) 
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verschoben. Wenn ferner :R der Sternradius ist, kann man (13.33) folgender- 
maßen umformen: 28 
| A=r- h=—gvsini, (13.34) 


wobei v = w.R die lineare Geschwindigkeit der Rotation der Sternatmosphäre 
am Äquator ist. Hierbei ist v sins die Radialgeschwindigkeit am Äquator in den 
Punkten mitt& = —+R. 

Wir leiten jetzt einen Ausdruck für die Strahlungsintensität in einem be- 
liebigen Punkt einer durch Rotation verzerrten Kontur ab. Wir setzen den 
Sternradius gleich Eins (die Grenzwerte von &£ und 7 sind dann gleich +1). 

Es sei I (&,n, A — A,) die Strahlungsintensität, die im Punkte (&,n) auf der 
Scheibe eines nichtrotierenden Sternes und in der Entfernung A — A, von der 
Linienbreite herrscht. Wenn der Stern rotiert, wird die ganze Linienkontur im 
Punkte (£,n) um die durch die Gleichung (13.34) bestimmte Größe A} ver- 
schoben. 

Jetzt müssen wir in den Ausdruck für die Intensität I an Stelle von A, die 
Größe A, + AA einführen. Die Energie, die von dem Element d&dn .der Stern- 
scheibe in l sec und in dem Wellenlängenintervall A, A + dA innerhalb des 
Raumwinkels Eins dem Beobachter zugestrahlt wird, ist. 


re n,A—) ı + 5 sini|)dednaa. (13.35) 


Wenn die Intensität der kontinuierlichen Strahlung auf der gesamten Stern- 
scheibe konstant wäre und die Linienkontur in allen Punkten der Scheibe ein 
und dieselbe Gestalt besäße, so würde nach (13.35) I für ein vorgegebenes & 
nicht von n abhängen. Für die realen Sterne ist diese Bedingung nicht erfüllt. 

Um die Energie zu erhalten, die von der gesamten Scheibe in einer vor- 
gegebenen Wellenlänge ausgestrahlt wird, müssen wir (13.35) integrieren. 

Als Ergebnis erhalten wir: für die auf die Wellenlängeneinheit bezogene 


Energie Le: 


E, = 2 I» nA— hy ı = Zvsini|) an dE. (13.36) 
1 0 


Die Berechnung von E, bei vorgegebenem vsini und vorgegebenem A geht 
folgendermaßen vor sich: Wir unterteilen die sichtbare Sternscheibe in eine 
Reihe schmaler Streifen, die der n-Achse pärallel sind, und berechnen für jeden 


yı-& 
Streifen (der Breite AE&) die Größe f Idn} A&. Hierauf summieren wir alle 
0 


diese Elemente. Bei der Berechnung der geschweiften Klammer benutzen wir 
die Intensitäten I(&,n) für den Fall eines nichtrotierenden!) Sterns, und für 


!) Eine Ausnahme bildet der Fall, daß der Gravitationseffekt eine wesentliche Rolle 
spielt (siehe im folgenden). In diesem Fall muß man die Zahl 2 vor dem Integral (13.36) 
durch die unmittelbare Integration über d 7 von — Yl— &? bis + Y1 — £? ersetzen. 
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das vorgegebene A nehmen wir den Punkt der Kontur, der der Entfernung 
A—A|l + Svsin %| von der Linienmitte entspricht. Das gleiche Verfahren 


wenden wir auch für die übrigen A an und erhalten als Ergebnis die Kontur der 
durch die Rotation verzerrten Linie. | 

Bei der Berechnung von E, nach der Formel (13.36) ist darauf zu achten, daß 
im allgemeinien auf der Sternscheibe eine Randverdunkelung in allen Wellen- 
längen auftritt. Wir setzen voraus, daß die Linienkontur auf der gesamten 
Sternscheibe die gleiche ist, d.h., daß in allen Punkten der Scheibe die Abhängig- 
keit r, von A gleich ist. In diesem Fall ist die zugrunde gelegte Intensitäts- 
verteilung innerhalb einer Linie . einen beliebigen Punkt &,n der Stern- 
scheibe, d. h. die Funktion I(&£,n, A — A,), gleich 


wobei @(4,®) das Gesetz der Randverdunkelung auf der Sternscheibe für die 
vorliegende Wellenlänge und sind = y& +n? ist. Die Funktion 9(A, ®) 
= (A, ®) ist innerhalb der Grenzen einer Linie praktisch ein und dieselbe. 
Man entnimmt sie aus der Theorie der Photosphäre. Bei gewissen Bedecküngs- 
veränderlichen kann man sie aus den Beobachtungen bestimmen. 

Entsprechende Rechnungen zeigen) daß der Effekt der Randverdunkelung 
für gewöhnlich klein ist. 

Wenn bei der Entfernung von der Linienmitte sich die Kontur selbst ändert, 
müssen umfangreichere Rechnungen durchgeführt werden. Bisher brauchte 
man jedoch diesen Faktor noch nicht zu berücksichtigen. 

Bei sehr großen Rotationsgeschwindigkeiten muß man den Gravitationseffekt 
berücksichtigen, der in folgendem :besteht: Aus der allgemeinen Theorie der 
Sternrotation [16] folgt, daß der Strom rn H, auf der Oberfläche eines Sterns, 
der wie ein starrer Körper rotiert, prop ortional der effektiven Schwerebeschleuni- 
gung in dem gegebenen Punkt ist. Folglich muß die effektive. Temperatur an 
den Polen größer als am Äquator sein. Auf diese Weise verändert in diesem 
Fall die Rotation des Sterns die Einnergieverteilung. über die Sternscheibe. Hier- 
bei wird bezüglich der &-£-Ebene eine -Asymmetrie in der Energieverteilung 
auftreten, weil der Winkel « im allgemeinen von 0° und von 90° verschieden 
‚sein wird. . 

Der Gravitationseffekt verzerrt: die: Linienkontur jedoch nur bei solchen 
Rotationsgeschwindigkeiten, bei denen.die Zentrifugalkraft am Äquator. etwa 
gleich der Anziehungskraft ist. Endlich kann im Fall eines rotierenden Sterns 
der. Effekt der differentiellen Rotation eine beträchtliche Rolle spielen. Er 
besteht darin, daß die äußeren Schichten des Sternes in den verschiedenen 
Breiten verschiedene Geschwindigkeiten besitzen. Ein ähnlicher Fall liegt be- 
kanntlich bei der Sonne vor. 

Als Beispiel für die Anwendung der Formel (13. 36) bringen wir in Abb. 41 
die durch die Rotation verzerrte Kontur der He I-Linie 4026 Ä.. Die Kontur 
mit v = 0 ist die Kontur der Linie 4026 Ä:im Spektrum des nicht rotierenden 
Sternes i Herculis. Die theoretischen Konturen sind für den Fall einer fehlen- 


14 Ambarzumjau, Astrophysik 
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den Randverdunkelung berechnet. Die Berücksichtigung dieses Effektes würde 
sie nur wenig ändern ; sie würden dadurch etwas tiefer und weniger breit werden. 

Wir erkennen, daß mit größer werdendem vsins die Kontur angehoben und 
verbreitert wird. Hierbei übt die Rotation des Sternes keinen Einfluß auf die 
Ädquivalentbreite der Linie aus. 

Graphische Darstellungen von dem in der Abb. 41 dargestellten Typ dienen 
als Ausgangspunkt für die Bestimmung der Größen vsini aus den beobachteten 
Konturen. Für den Vergleich der theoretischen und der gemessenen Konturen 
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muß man sie auf die gleiche Äquivalentbreite reduzieren. Wir betonen, daß wir 
auf die beschriebene Weise nicht :vaqu, Sondern (vsin?)agqu bestimmen. Endlich 
weisen wir darauf hin, daß bei dem angegebenen Verfahren zur Bestimmung 
von (vSini)äqu Keine Berücksichtigung der instrumentalen Verzerrung erforder- 
lich ist, da die Ausgangskontur und die durch die Rotation verzerrten beob- 
achteten' Konturen mit ein und demselben Instrument aufgenommen werden 
müssen. Offensichtlich wirkt der Rotationseffekt auf die tieferen Linien stärker 
ein als auf die flachen und verwaschenen. Dies ist ein Kriterium dafür, ob. der 
Stern rotiert oder nicht. Außer diesem gibt es noch weitere Kriterien: Die 
Rotation des Sternes: bewirkt nämlich eine Verbreiterung sämtlicher Ab- 
sorptionslinien.' Ferner nimmt die Linienverbreiterung in dem Spektrum eines, 
rotierenden Sternes, grob ausgedrückt, proportional der Wellenlänge zu [siehe 
(13.34)]. Endlich wirkt der Robarions let im Gegensatz zu . vielen anderen 
Bffekten nicht auf die Äquivalentbreite ein. 

Es hat sich bereits ein ziemlich umfangreiches Material für die Größe vsin? 
angesammelt. Dabei ergab sich, daß diese Größe in zahlreichen Fällen .sehr 
große Werte annehmen kann.: So findet man unter den Sternen vom Typ B 
solche, bei denen vsinö den Wert von 400 km/sec erreicht. B-Sterne, bei 
denen vsins den Wert von 200-300 km;/sec erreicht, sind keine Seltenheit. Die 
größten -Rotationsgeschwindigkeiten besitzen die Sterne vom.:Typ Be,..bei 
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denen vsini in einigen Fällen 500 km/sec übersteigen kann. Sterne der späten 
Klassen rotieren mit beträchtlich kleineren Geschwindigkeiten. So-beträgt die 
lineare Geschwindigkeit der Rotation der Sonne am Äquator gerade 2 km/sec. 
Die Fälle, in denen eine schnellere Rotation vorliegt, sind bei Sternen später 
Spektralklassen äußerst selten. Solche Sterne sind hauptsächlich die Sterne 
vom Typ W Ursae maioris; sie zeigen unabhängig vom Spektraltyp in ihrem 
Spektrum schwache Linien, die ohne Zweifel durch die Rotation stark verzerrt 
sind: Zu den schnell rotierenden Sternen muß man auch den G-Stern HD 117555 
zählen. In seinem Spektrum erscheint H« als helle Linie: Die äquatoriale 
Rotationsgeschwindigkeit beträgt bei diesem Stern 75 kmjsec. 

Die Gewinnung von zuverlässigem. Material für vsini für eine möglichst 
große Anzahl von rotierenden Sternen ist eine überaus wichtige AmEone der 
theoretischen und der beobachtenden Astrospektroskopie. 

Abschließend bemerken wir, daß man in den Spektren der Baden 
änderlichen eine unsymmetrische Verzerrung der Linien beobachtet.. Diese 
findet in der Rotation des bedeckten Sterns des Systems eine ausreichende Er- 
klärung. Wenn wir hinter dem bedeckenden Stern einen der Ränder des bedeck- 
ten und rotierenden Sternes sehen, verschiebt die Annäherung dieses Randes 
zum Beobachter (oder umgekehrt seine Fortbewegung vom Beobachter) die 
Absorptionslinie nach einer Seite, und weil wir einen endlichen Abschnitt der 
Scheibe sehen, dem verschiedene £v sin: entsprechen, ist die resultierende Linie 
unsymmetrisch. 


S$ 14. Die Änderung der Konturen der Absorptionslinien von der Sonnenmitie zum 
Sonnenrand. Die inkohärente Streuung. Die zentralen. Restintensitäten 


1. Die Änderung der Konturen der Absorptionslinien von der Mitte zum Rand. 
Der Wechselwirkungseffekt 


Die Analyse der Konturen der Absorptionslinien in verschiedenen Punk- 
ten der Sonnenscheibe ist die Hauptmethode zur Prüfung der Theorie der 
Absorptionslinien i im Sonnenspektrum. In dem vorliegenden. Fall untersuchen 
wir die Schichten, in denen die Absorptionslinien entstehen, in verschiedenen 
Richtungen, d.h., wir berücksichtigen die neue Veränderliche ®. Auf diese 
Weise können wir nachprüfen, ob wir die Verteilung der verschiedenen cha- 
rakteristischen Größen für die Atmosphäre mit der Tiefe richtig abgeleitet 
haben. Zu diesen charakteristischen Größen gehört auch die Art und Weise 
der Wechselwirkung zwischen der Strahlung und den Atomen. Durch: das 
Studium der Linienkonturen in den verschiedenen Punkten der Sonnenscheibe 
können wir beispielsweise entscheiden, was in den verschiedenen Tiefen haupt- 
sächlich für die Entstehung der Linie maßgebend ist, ‘die Streuung oder’ er 
währe Absorption. 


14* 
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Auf diese Weise konnten wir z.B. zu Beginn des $ 9 nachweisen, daß in der 
Sonnenatmosphäre zumindest die starken Linien durch die Streuung des Lichtes 
entstehen. 

Wir nehmen an, daß wir eine völlige Übereinstimmung zwischen den theore- 
tischen und den beobachteten: Konturen in der Mitte der Sonnenscheibe da- 
durch erzielen konnten, daß wir von bestimmten Hypothesen ausgegangen sind 
und entsprechend gewählte Parameter benutzt haben. Dann ist die Gegenüber- 
stellung der aus der Theorie und. den Beobachtungen folgenden Ergebnisse für 
verschiedene Punkte der Sonnenscheibe ein. Prüfstein für die Richtig- 
keit der zugrunde gelegten theoretischen Voraussetzungen und Parameter. 

.Die angegebene Methode ist auch auf die Bedeckungsveränderlichen anwend- 
bar. In diesem Fall muß man die Linien im Spektrum des bedeckten Sternes 
während und außerhalb der Bedeckung untersuchen. 

Um die Kontur einer beliebigen Absorptionslinie in verschiedenen Punkten 
der Sonnenscheibe untersuchen zu können, müssen wir.die Strömungsgleichung 
o 2).oder die Gleichung (9.32) lösen. 

Die Gleichung (10.2) können wir folgendermaßen: sch ben 


LO, | 
ma ER % = 
+ WW, 6) + B,(l + 1,8)]sec# = 0, (14.1) 


d.h., wir erhalten eine Gleichung von der Gestalt (3.20). In Übereinstimmung 
mit (3.21) können wir die Lösung von (14.1) folgendermaßen angeben: 


Ty T, . "oo 
sec# (+n,) dt,: seoH. | & +) dt, f 


I,(®, T,) = A,e 3 are a | Fe = &,) I, 


{y 
-secH [ (IH m) dt, 


+ (1 + en) Be secd#dt,, (14.2) 


oben A, eine Integrationskonstante ist. 

Wir: stellen jetzt die gleichen Überlegungen an, wie. bei der. Ermittlung. von 
(3.36) und (3.37) und finden, daß:A, = 0 ist. Folglich ist die austretende Inten- 
sität-/,(®, 0) an.der:-Grenze des Sternes gleich | 


= 
ee j | 3008 | (ı +n)dt, 
1,8, 0) =! Il 8) nJ, = (1 an &,N,) B,] e = secddt,. . (14.3) 
0 


\ Wir bezeichnen die zugehörige Intensität des kontinuierlichen Spektrums in 
der Frequenz » mit I (9,0) und setzen in diesem Fall 7, = 0. Dann erhalten 
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wir für die Restintensität r,(d) in dem betrachteten Punkt der Scheibe folgen- 
den Ausdruck: 


r,(0 = —— 
_ en 
Ip 
-sec# [(Irm,)dty 
ja ze &,) ie gu (1 +E a B,le . seoddt, 


-, (14.4) 
7 A 08 ge, 
l | / 


Die Abhängigkeit der Größen B,, J,, 7, und e, von der optischen Tiefe muß 
also bekannt sein, wenn wir für Verschiedene vorgegebene ö die Abhängigkeit 
der Größe r,(®) von der Frequenz ermitteln wollen: Für die Größen B,, J, und 
n, haben wir hierüber schon in den $$ 10 und 13 ausführlich gesprochen. Die 
Abhängigkeit der Größe c, von der Tiefe betrachten wir am Schluß dieses Para- 
graphen. In den meisten Fällen werden die Integrale in (14.4) durch nume- 
rische Integration berechnet. In einigen Fällen kann man r,(®) jedoch explizit 
angeben. Zum Beispiel kann man bei der im Abschnitt 2 des $ 10.dargestellten 
Methode den Funktionen J, und B, die Gestalt (10.12) bzw. (8.10) geben, wo- 
bei C, durch den Ausdruck (10:17) "gegeben ist und: die Parameter. n, und e,in 
der ganzen Atmosphäre konstant sind. Wenn wir die in diesem Fall. elementare 
Integration ausführen, erhalten: wir für:r, (®) 


b, 2 
Mm, 


r,(0) = [+ host + 7 
L: 


=] (1. ZB £,) 35 b, Zu | 


++ 000001|3 rt] 


wobei g, durch: den Ausdruck (10:9) gegeben ist. 

Den Ausdruck (14.5): können wir gesondert für reine Streuung (e, — 0) 
und reine Absorption (e, = 1) betrachten und die erhaltenen Konturen mit- 
einander vergleichen. :Dieser Vergleich zeigt, daß innerhalb der Linienflügel 
die Restintensität (für eine bestimmte Wellenlänge in der. Linie) und das Gesetz 
ihrer Änderung von. der Sonnenmitte zum. Sonnenrand fast nicht von e, ab- 
hängen, d.h.,.es ist gleichgültig, ob die Absorptionslinie (genauer: ihre Flügel) 
durch Streuung der Strahlung oder durch wahre Absorption entsteht. 
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Es ist ferner von Interesse, die Abhängigkeit der Größe r, (9) vom Winkel # 
für zwei Modelle zu vergleichen, für das eben betrachtete Modell und für das 
einfache Modell des $ 9, in dem eine Unterteilung der Sternatmosphäre in die 
„umkehrende Schicht“ und die „Photosphäre‘‘ durchgeführt wird. Für den Fall 
der Streuung wird r,(®) durch die Formel (9.24) gegeben. Für den Fall der 
Absorption kann man eine.entsprechende Formel durch Absonderung eines 


gewissen Bereiches mit den Grenzen 7, = Qund, = — 7,’ in den Photosphären-. 
modellen des $ 3 ableiten. In diesen Bereichen werden auch die Absorptions- 
linien entstehen. 

Der Vergleich der angegebenen Modelle. zeigt, daß die Intensitätsänderung 
in den Flügeln beim Übergang vom Mittelpunkt der Stern- (Sonnen-)Scheibe 
zum Rand in beiden Fällen völlig verschieden ist. Dies gilt sowohl für Streuung 
als auch für Absorption. Mit anderen Worten, die Änderung der Kontur der 
Linienflügel beim Übergang von der Mitte der Scheibe zum Rand hängt merk- 
lich von der Struktur der Sternatmosphäre ab. 


Endlich wird in.den zentralen Bereichen der hinreichend starken Linien die 
Änderung von r,(09) mit dem Winkel # in starkem. Maße davon abhängen, 
welcher Prozeß für diese Frequenzen maßgebend ist, die Absorption. oder die 
Streuung. So.ist z.B. im ersten Fall /, (0) für alle # näherungsweise gleich 
B,(T,) und hängt wenig von 9 ab, während sich die Intensität I, (0) im Falle 
der Streuung in völlig anderer Weise mit d ändert. . 

Wir behandeln kurz einige gründlegende Beobachtungsergebnisse für das 
Gesetz der Änderung der Linienkonturen auf der Sonnenscheibe. Für die star- 
ken Linien liegt die allgemeine Gesetzmäßigkeit vor, daß am äußersten Sonnen- 
rand (praktisch bei R = 0,995 Ro) r,(®) innerhalb der gesamten Kontur größer 
sind als die ihnen entsprechenden r,(d) im Sonnenmittelpunkt (vergleiche 
Abb. 23 und 35). Überhaupt ist die Änderung der Kontur auf der gesamten 
Scheibe (von R = 0 bis R = 0,995 Ro) bisweilen überaus kompliziert und für 
verschiedene Linien verschieden. 

Die Äquivalentbreite der schwachen Linien, deren ‚Konturen instru- 
mentell bedingt sind, wächst gewöhnlich zum Rand der Scheibe an, doch 
erreicht sie in einer gewissen Entfernung vom Scheibenmittelpunkt ein Maxi- 
mum und beginnt hierauf wieder abzunehmen. Für die sehr schwachen 
Linien wächst W, kontinuierlich bis zum äußersten Rand der Scheibe an. In 
dieser Hinsicht unterscheiden sich die sehr schwachen Linien auffallend von 
den starken Linien, bei denen W, am Rande kleiner ist als in der Mitte. Die 
zentralen Restintensitäten sind bei den schwachen Linien im Gegensatz zu den 
starken Linien praktisch auf der ganzen Sonnenscheibe gleich groß. 


Wir wenden uns jetzt den Ergebnissen zu, die aus der quantitativen Gegen- 
überstellung der dargelegten: allgemeinen Theorie mit den Beobachtungen 
folgen. In Abb. 35 haben wir schon ein Beispiel für eine derartige Gegenüber- 
stellung gebracht. Aus ihr geht hervor, daß die theoretische und die beob- 
achtete Kontur eine befriedigende Übereinstimmung zeigen, wenn auch ge- 
wisse Unstimmigkeiten bestehen bleiben. Das Vorhandensein von gewissen Un- 
stimmigkeiten zwischen der Theorie und den Beobachtungen folgt auch aus den 
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meisten übrigen Arbeiten, die sich mit der Untersuchung der Konturenände- 
rung. auf der Sonnenscheibe befassen.!) Diese Abweichungen treten nicht nur 
bei den starken Linien (besonders im ultravioletten Spektralbereich), sondern 
auch bei den schwachen Linien auf. 


Als Ursache für diese Unstimmigkeiten könnte man die ungenaue Berech- 
nung der Integrale auf der rechten Seite von (14.4) ansehen; unter Verzicht auf 
die verschiedenen Verallgemeinerungen, wie z.B. n, = const, B,= a, + b,t, 
usw., könnte man versuchen, die Methoden zur Berechnung der fraglichen 
Integrale zu vervollkommnen. Insbesondere könnte man für den Zusammen- 
hang zwischen B, und t, die direkte Methode verwenden, die am Schluß des 87 
dargestellt worden ist. Ferner könnte man auch die Änderung von I,(®, T,) 
mit d mit genügender Genauigkeit berücksichtigen, wenn man die Abhängig- 
keit J, von r, ermitteln würde usw. Jedoch zeigen all diese Korrektionen, ob- 
wohl sie noch klein sind, daß die Verwendung des Ausdruckes (14.4) keine 
befriedigende Übereinstimmung der Theorie mit den Beobachtungen liefern 
kann. Wir weisen darauf hin, daß die vorliegenden Beobachtungen im Augen- 
blick noch einer größeren Genauigkeit bedürfen. Gewöhnlich gehen die Ergeb- 
nisse verschiedener Beobachter etwas auseinander. 


Die schwachen Linien stellen einen besonderen Fall dar. Finsternisbeobach- 
tungen ergaben, daß diese Linien bis zu den äußersten Punkten der Sonnen- 
scheibeals Absorptionslinien beobachtet wurden, wo sie in Emissionslinien hätten 
übergehen müssen (siehe $ 21). Diese Tatsache kann z.B. durch eine Unebenheit 
der Sonnenoberfläche erklärt werden, wodurch wir eine Strahlung beobachten, 
die-aus Bereichen der Sonnenoberfläche mit verschiedener Orientierung zum 
Beobachter kommt. we kann selbst in dem Fall, in dem wir bei einer 


„ebenen“ Oberfläche = 5 erwarten würden, ein Bereich mit einem effektiven 


d vorliegen, das sich von dem Wert % = - ‚unterscheidet. Dies verstärkt 


natürlich die Absorptionslinien am äußersten Rand. 


Wenden wir uns wieder den starken Linien zu. Die Unmöglichkeit, die aus 
der Anwendung der allgemeinen Formel (14.4) folgenden Ergebnisse mit den 
Beobachtungen in Übereinstimmung zu bringen, legt es nahe, anzunehmen, daß 
die der Formel zugrunde gelegten Voraussetzungen völlig falsch sind. Wir er- 
innern daran, daß diese Formel unmittelbar aus der Strömungsgleichung (9.29) 
folgt. In dieser Strömungsgleichung steckt die grundlegende Voraussetzung 
dafür, daß die Reemission innerhalb einer Absorptionslinie ohne Änderung der 
Frequenz vor sich geht. Mit anderen Worten, jedes absorbierte Quant wird mit 
derselben Frequenz reemittiert. Inwieweit diese Voraussetzung gerechtfertigt 
ist, werden wir im folgenden untersuchen. 


“In erster Linie betrachten wir die Reemissionsprozesse für die Übergänge, 
deren unteres Niveau nicht das Grundniveau ist. Dieser Fall ist deshalb 


1) Über die ausführliche Darstellung dieser Untersuchungen und der gefundenen Ab- 
weichungen siehe [2, S. 534-540]. 
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von Wichtigkeit, weil bei derartigen Übergängen die „subordinate lines“ ent- 
stehen, die in den. Sternspektren viel häufiger sind als die Resonanzlinien. 

Die Entstehung der ‚„subordinate lines“ unterscheidet sich von den Resonanz- 
linien, die am Grundniveau entstehen, durch. folgende. Eigenschaften (siehe 


Abb. 24): 


1. Nach der Absorption eines Quants durch ein Atom beim Übergang k — | 
kann das Elektron auf ein völlig anderes Niveau, etwa auf das Grundniveau 
mit © = 1, zurückfallen. In diesem Fall unterscheidet sich die Frequenz des 
emittierten Quants stark von der Frequenz des absorbierten Quants, und die 
dem Übergang k — 1 entsprechende Emission (d.h. der Koeffizient 7,) wird 
geschwächt. Die entgegengesetzt gerichteten Übergänge vom :Typ 1>1-k 
führen jedoch zu einer Verstärkung der Reemission in den Frequenzen, die dem 
"Übergang k — l entspricht. Auf diese Weise kann man die Energiebilanz in einer 
„subordinate line“ (Übergang k — !) nur dann berechnen, wenn man den Zu- 
sammenhang dieser Linie mit den übrigen Linien, die mit dieser ein oberes oder 
unteres Niveau gemeinsam haben, berücksichtigt. Diesen Effekt werden wir im 
folgenden als Wechsehwirkungseffekt bezeichnen. 


2. Bei den ‚„‚subordinate lines“ ist das untere Niveau nicht scharf. Daher kann 
nach der Absorption eines Quants Av’ durch das Atom das Elektron, das den 
Übergang k — I vollzogen hat, auf dasselbe Niveau k, doch auch auf ein anderes 
(energetisches) Element dieses Niveaus, zurückfallen, wodurch ein Quant hv’ 
emittiert wird, das sich von dem absorbierten Quant hv’ etwas unterscheidet. 
In diesem Fall können wir den Reemissionsprozeß als inkohärent bezeichnen, 
wobei darauf zu achten ist, daß sich der Begriff der Inkohärenz hier nicht auf 
die Phase, sondern auf die Frequenz bezieht. Es ist klar, daß die Phase bei dem 
betrachteten Reemissionsprozeß gleich bleibt (wenn störende Einflüsse, z.B. 
Stöße, fehlen). 

Der Wechselwirkungseffekt wurde von zahlreichen Autoren untersucht. Für 
jede „subordinate line‘ kann er verschiedenen Charakter aufweisen, weil das 
Schema der mit ihr zusammenhängenden Linien im allgemeinen verschieden 
sein wird. 

Ohne Berücksichtigung der Inkohärenz in der Frequenz känn man’ den 
Wechselwirkungseffekt für eine beliebige Linie auf Grund der Bilanz der Anzahl 
der Übergänge in der gegebenen Linie unter Berücksichtigung der mit ihr zu- 
sammenhängenden wichtigsten Linien untersuchen. Diese Bilanz ermöglicht 
es, das Verhältnis der Anzahl der Atome im oberen und unteren Zustand und 
somit auch die durch den Wechselwirkungseffekt hervorgerufene Änderung von 
j, zu berechnen. Als Beispiel für die Berücksichtigung des Wechselwirkungs- 
effektes (ohne Berücksichtigung der Inkohärenz) betrachten wir eine der wich- 
tigsten Linien in den Sternspektren, die Linie H«, die vom zweiten Niveau 
ausgeht, und ferner die Linien Hß, Hy,.... Man kann annehmen, daß der über- 
wiegende Anteil der an der Entstehung von H«. beteiligten. Absorptionspro- 
zesse den Übergängen 2p — 3s und 2p > 3d entspricht. Im Vergleich zu 
diesen Übergängen ist die Anzahl der Übergänge 2s - 3p gering (Abb. 42). 
Andererseits wirdeinauf dasNiveau3s oder 3d gelangtes Elektron hauptsächlich 
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auf das Niveau 2p zurückkehren, da die Übergangswahrscheinlichkeit auf 
höhere Niveaus von den Niveaus 3s und 3d für die nicht sehr heißen Sterne 
gering ist im Vergleich zur Übergangswahrscheinlichkeit 3 — 2. Die Über- 
gänge 3s > 1s und 3d — 1s sind nach den Auswahlregeln für die azimutale 
Quantenzahl verboten. Somit beschränkt sich der Wechselwirkungseffekt in 
diesem Fall (H«) nur auf die Prozesse 2s — 3p (die weiter zu dem Übergang 
3» > 1s, d.h. zur Emission eines Quants Lß, führen können). 

Daher ist wegen der Seltenheit der Übergänge 2s— 3p der betrachtete 
Effekt nicht so groß, wie man es auf den ersten Blick vermuten könnte. 

Das gleiche trifft in etwas geringerem Maße auch auf die Linie HP usw. zu. 


2. Die Inkohärenz der Streuprozesse 


Wir haben soeben den Wechselwirkungseffekt für die Linien der BALMER- 
Serie betrachtet und gezeigt, daß dieser Effekt klein ist. In.anderen Fällen kann 
er jedoch beträchtliche Werte annehmen. In Wirklichkeit müssen wir nämlich 
neben dem Wechselwirkungseffekt gleichzeitig den Effekt der Inkohärenz 
berücksichtigen. | 

Bei der inkohärenten Streuung des Lichtes ist der für. den Emissionskoeffi- 
zienten j, grundlegende Ausdruck (9.5) | 


j do 
= [nee (14.6) 


offenbar durch folgenden Ausdruck zu ersetzen [17]: 


‚do | 
- | [now 2) oy dv An: ; BI (14.7) 


wobei p(»,v’,y)dv die Wahrscheinlichkeit dafür ist, daß die Strahlung der 
Frequenz »’ in dem Frequenzintervall von v» bis » + dv in eine Richtung ge- 
streut wird, die mit der Anfangsrichtung des Strahles den Winkel y bildet. 

Die Bedeutung der inkohärenten Streurrozesse in. den Sternatmosphären 
trat erst in jüngster Zeit zutage. Insbesondere entdeckte man, daß die Inkohä- 
renz (in Frequenz und Phase) auch bei den Resonanzlinien auftritt. Im folgen- 
den betrachten wir die Ursachen, die zu der Erscheinung der Inkohärenz sowohl 
bei den „subordinate lines“ als auch den Resonanzlinien führen können: 


1. Die durch thermische, turbulente und andere Bewegungen der absorbieren- 
den und emittierenden Atome entstehende Inkohärenz. Im allgemeinen fallen 
die Geschwindigkeitskomponenten. der sich bewegenden Atome. nicht- in die 
Bewegungsrichtung der absorbierten und. emittierten Quanten. Daher müssen 
sich die Frequenzen der absorbierten und reemittierten Quanten unterscheiden, 
selbst wenn die Streuung an den. ruhenden Atomen der VOTESBENEDER. Sorte 
völlig kohärent ist. 
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Abb. 42 


2. Die durch die Unschärfe des unteren Niveaus hervorgerufene Inkohärenz. 
Diese betrifft hauptsächlich die ‚„‚subordinate lines‘“.!) Hier ist die Größe des 
reemittierten Quants hv’’ (siehe Abb. 24) im allgemeinen von der Größe des 


!) Außerdem spielt für die „subordinate lines“ der Wechselwirkungseffekt eine gewisse 
Rolle (siehe weiter oben). 
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absorbierten Quants hv’ verschieden. Beim Vorhandensein eines’starken Strah- 
lungsfeldes (sehr heiße Sterne) kann auch das Grundniveau unscharf sein 
[siehe Formel (11. 20). In diesem Fall ist auch bei den Resonanzlinien die Kohä- 
renz verletzt. 

Es ist von Interesse, daß in dem eben beisnenteten Fall folgende einschrän- 
kende Bedingung für die Emission und die Absorption der .Quanten vorliegt: 
In einem hinreichend großen Zeitabschnitt müßte in der vorgegebenen Linie die 
Summe h» für: alle von dem Atom absorbierten Quanten gleich der Summe hv 
für alle von demselben Atom reemittierten Quanten sein. Diese Bedingung er- 
gibt sich natürlich aus dem Satz von der Erhaltung der Energie. 

Beide oben: angegebenen Fälle für das Auftreten einer Inköhärenz: beziehen 
sich nur auf die Inkohärenz in der Frequenz, weil bei ihnen die Kontinui- 
tät des Wellenvorganges nicht verletzt wird. 

3. Die durch Druckeffekte bewirkte Inkohärenz. Dieser Faktor ist in den 
Sternatmosphären offenbar der wichtigste, weil — wie wir in den $$ 12 und 13 
gesehen haben - die Verbreiterung des Atomniveaus in den Sternatmosphären, 
möglicherweise mit Ausnahmen der Überriesen, in großem Maße durch den 
Druckeffekt bewirkt wird. Das Studium dieses Effektes zeigt, daß in dem vor- 
liegenden Fall die Reemission: der absorbierten Quanten völlig inkohärent 
in Frequenz und in Phase sein muß. Dies ist am leichtesten für den Fall der 
statistischen Verbreiterung zu erklären. Wenn z.B. die Absorption eines 
Quants durch ein Atom in dem Augenblick vor sich geht, in dem sich in der 
Nähe des Atoms ein störendes Teilchen befindet, so wird sich die Frequenz des 
absorbierten Quants von der Frequenz des Quants unterscheiden, das bei Ab- 
wesenheit eines störenden Teilchens absorbiert wird. Bis.zu dem Zeitpunkt, in 
dem das Elektron auf das Ausgangsniveau zurückspringt, kann sich das 
störende Teilchen von dem Atom. weit genug entfernt haben, so daß sich die 
Frequenz des emittierten Quants von der Frequenz des absorbierten Quants 
unterscheiden wird. Die Differenz (Überschuß oder Verlust) der Energie von 
absorbiertem und emittiertem Quant vergrößert (oder verkleinert) die Energie 
des störenden Teilchens, dessen kinetische Energie (im Unendlichen) sich jetzt. 
von seiner anfänglichen genau um die Differenz der Energie von absorbiertem 
und emittiertem Quant unterscheidet (wenn natürlich das absorbierende 
Atom in seinen Ausgangszustand zurückkehrt und man die Inkohärenz beim 
ungestörten Atom vernachlässigen kann). 

In dem vorliegenden Fall sind die Frequenzen der absorbierten und der 
emittierten Quanten völlig unabhängig voneinander, und die Reemission der 
Quanten ist vollkommen inkohärent. Dies ist z.B. auf die Verbreiterung der 
Wasserstofflinien durch intermolekulare elektrische Felder anwendbar. Der 
Fallder Stoßverbreiterung der Linien ist dem Fall der statistischen Verbreiterung 
völlig analog. | 

Aus unseren Ausführungen folgt, daß beim Auftreten von Druckefiekten die 
Frequenzen der absorbierten und der emittierten Quanten im allgemeinen von- 
einander verschieden sind. Darüber hinaus sind die Streuprozesse beim Auf- 
treten von Druckeffekten völliginkohärent. Außerdem ist die hier betrach- 
tete Inkohärenz eine solche in Frequenz und Phase. Tatsächlich sind die 
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Druckeffekte (siehe $.11) gerade dadurch. bedingt, daß bei den Schwingungen 
der absorbierenden und der-emittierenden Atome Phasenänderungen auftreten. 

Wir untersuchen nun, in: welcher Weise man die Strömungsgleichung beim 
Auftreten von inkohärenten Streuprozessen abändern muß. Hierbei betrachten 
wir nur die durch die Effekte der Stoßdämpfung hervorgerufene Inkohärenz. 
In den $$-12 und 13 haben wir gesehen, daß diese Effekte in vielen Fällen für die 
Verbreiterung der Absorptionslinien maßgebend sind. 

In diesem Fall ist die Streuung völlig inkohärent. Dies bedeutet, daß die 
Frequenzverteilung der reemittierten Quanten nicht von der Frequenzvertei- 
lung der Strahlung, die die Atome anregt, abhängt. Folglich wird die Verteilung 
der reemittierten Quanten über die Frequenz durch das in $11 entwickelte 
Gesetz bestimmt, d.h., die: bei völlig inkohärenter Streuung reemittierte 
Energie muß dem selektiven Absorptionskoeffizienten o, proportional sein.) 

Wir betrachten jetzt als konkretes Beispiel die Aufstellung der Strömungs- 
gleichung für.die Resonanzlinien. Hierbei müssen wir berücksichtigen, daß die 
Verbreiterung dieser Linien im allgemeinen sowohl durch Druckeffekte als auch 
durch Strahlungsdämpfung hervorgerufen wird. Die strenge Trennung dieser 
beiden Faktoren bei der Aufstellung der Strömungsgleichung ist eine bisher 
noch nicht gelöste Aufgabe. Wenn wir jedoch von dem Modell des klassischen 
Öszillators ausgehen, können wir die erforderliche Trennung folgendermaßen 
durchführen. Die Strahlungsdämpfungskonstante für eine vorgegebene Linie 
sei y, und die Stoßdämpfungskonstante y,. Dann wird. die Absorption der 


‚Strahlung durch. den Absorptionskoeffizienten (11.24) mit ö,, =. (Yu. Ye) 


bestimmt, wobei y} == 0, weil wir es mit einer Resonanzlinie zu tun haben. 
Aus eingehenden Untersuchungen geht dann hervor, daß von: der absorbier- 
“ten Energie der Bruchteil y;: (}, + y,) kohärent reemittiert wird, d.h., die 
Frequenzen der absorbierten und‘ der emittierten Quänten sind gleich. Der 
Bruchteil y,:(y, + y.) wird vollständig inkohärent reemittiert, wobei in 
Übereinstimmung ‚mit unseren obigen Ausführungen die Frequenzverteilung 
der reemittierten- Energie aus der Frequenzabhängigkeit der Größe s, (oder o,) 
identisch ist. 

Demgemäß besteht der Emissionskoeffzient 7, aus zwei Bestandteilen. Der 
erste Bestandteil, der dem kohärent gestreuten Licht entspricht, 'hat die Ge- 
stalt 

dw‘ 


(= 5, [ 1: (14.8) 


Den zweiten Anteil kann man schreiben, indem man von der gesamten Energie- 
menge ausgeht, die von einem Gramm Materie absorbiert wird: 


Me .d 
an lovar | w 


1) Weil die zitierten Gesetze für die: Verteilung der Wahrscheinlichkeit sowohl für Emis- 
sionsprozesse als auch für Absorptionsprozesse gleich sind. - 


; (14.9) 
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Von dieser. Energie wird der. Bruchteil y,: (y, + y,) inkohärent gestreut. Da 
wir es mit einer vollständig inkohärenten Streuung zu tun haben, kön- 
nen wir für den zweiten Anteil von 5, schreiben: : 


2 
a Mer, = ılr tw. ee 
(dir ———— ce” | dv [ L, j 14.10 

5 Yk = Ye f J E14 ( 


wobei PR der auf Eins normierte Absorptionskoeffizient ist, d. h. 


0, 


v 


(14.11) 
| dv 


(o, ist der selektive Absorptionskoeffizient, der wie gewöhnlich definiert ist). 
Das Integräl von (14.10) über die gesamte Linie muß den mit Ve (Ye + Y.) 
multiplizierten Ausdruck (14.9) ergeben. 

Folglich erhält die Strömungsgleichung an Stelle von (9.30) folgende Gestalt, 
wenn wir die Prozesse der wahren Absorption nicht berücksichtigen: 


‚@) 
odh 


Or el T. 2 
En I oa, dv [ei 
Pk TI ee = o,ü ® 


An die ‘rechte Seite von (14.12) darf man keine zusätzlichen Glieder mit.dem 
Faktor’ e, anfügen, wenn man nicht zuvor speziell: untersucht hat, in welchem. 
Maße die Rekombinationen auf das k-te Niveau den: zweiten Summanden in 
der geschweiften Klammer der angeschriebenen Gleichung verändern können. 

Eine exakte Lösung der Gleichung (14. 12) für den Fall. y; = 0, d.h. die 
Lösung der Gleichung 


cos 7 — (x,+ 0,)1,(9) — Frakı iv [142 —x,B,, (14.13) 


wurde von W. W. SoBOLEW [17] in einer anschaulichen Form ermittelt. Dieser 
Fall ist von großem Interesse, weil - wie wir in den $$ 12 und 13 gesehen haben — 
in vielen Fällen tatsächlich y, < y, ist. 

Die Schärfe der auf Grund der erhaltenen Lösung abgeleiteten Konturen der 
Absorptionslinien verringert sich. mit der ' Annäherung an den Rand der 
Scheibe. Dies entspricht den Beobachtungsergebnissen. Die von Münch für 
die K-Linie von Ca II auf Grund der unter gewissen Voraussetzungen ermittelten 
Lösung der Gleichung (14.12) durchgeführten Rechnungen führen ebenfalls zu 
einer völlig zufriedenstellenden Übereinstimmung mit den beobachteten Ände- 
rungen der Kontür der K-Linie auf der Sonnenscheibe. Somit scheint die Be- 
rücksichtigung der inkohärenten Streuung die Abweichungen zwischen den 
theoretischen und den beobachteten Konturen zu beseitigen. Trotzdem ist aber 
noch weitere umfangreiche Arbeit. zu leisten. Insbesondere wäre es von 


0 le 


ee (14.12) 
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großem Interesse, die exakte Lösung von W. W. SOBOLEW auf gewisse Linien 
des. Sonnenspektrums anzuwenden. Außerdem ist es äußerst wichtig, die 
physikalischen Grundlagen für die Theorie der inkohärenten Streuung unter 
Hinzuziehung von Laboratoriumsangaben auszuarbeiten.!) Wir weisen darauf 
hin, daß die entsprechenden experimentellen Angaben die Hypothese der 
Inkohärenz der Streuprozesse bei verbreiternden Stößen vollkommen bestäti- 
gen. ORTMANN und PRINGSHEIM zeigten (mit Quecksilberlampen), daß, wenn 
die Gasatome durch die Strahlung einer schmalen Resonanzlinie angeregt 
werden, die infolge Reemission entstehende neue Linie beträchtlich breiter als 
die erste Linie ist und eine Kontur besitzt, die durch die Verbreiterung infolge 
von Stößen der betrachteten Atome mit anderen Atomen vollständig bestimmt 
ist. Soeben haben wir inkohärente Streuprozesse betrachtet, die mit den Druck- 
effekten in Verbindung standen.: Wenn dagegen die Inkohärenz nur von der 
Unschärfe des unteren Niveaus herrührt („subordinate lines‘), so ist — wie. die 
Untersuchungen zeigen — die gestreute Strahlung nicht völlig inkohärent, son- 
dern besteht aus zwei Bestandteilen. Ihr erster Bestandteil entspricht der 
kohärenten Streuung und ihr zweiter der inkohärenten Streuung. Jedoch wer- 
den die „subordinate lines“ offenbar hauptsächlich durch die Druckefiekte ver- 
breitert. Daher ist zu erwarten, daß die angestellten Überlegungen über die voll- 
kommen inkohärente Streuung auch auf diese Linien anwendbar sind. 

Abschließend merken wir folgendes an: Aus den Beobachtungen und aus der 
(wenn auch einstweilen noch unvollkommenen) Theorie geht hervor, daß die 
Unterschiede zwischen den Linienkonturen im Falle der kohärenten und der 
inkohärenten Streuung verhältnismäßig klein sind. Dies bedeutet, daß unsere. 
sämtlichen quantitativen Folgerungen in bezug auf solche Parameter wie die 
Turbulenzgeschwindigkeit, die Dämpfungskonstante, die Anzahl der absorbie- 
renden Atome (und. damit die chemische Zusammensetzung) usw. sich nicht 
stark ändern werden, wenn wir die kohärenten Streuprozesse durch die inkohä- 
renten Streuprozesse ersetzen. Mit anderen Worten, unsere quantitativen An- 
gaben sind offenbar größenordnungsmäßig richtig. 


3. Die zentralen Restintensitäten der Absorptionslinien 
Vergleich der Theorie mit den Beobachtungen. | 


Wir wenden uns jetzt den Restintensitäten in den zentralen Teilen der Ab- 
sorptionslinien zu. Wir haben schon mehrfach darauf hingewiesen, daß zwischen 
den rechnerischen Ergebnissen und den Beobachtungen ernst zu nehmende 
Unterschiede auftreten, und zwar liegen i in der Mitte der hinreichend starken 
Linien des Sonnenspektrums (v = »,), wo man nach der Formel (10.20) (bei 


1) Über die Theorie der Diffusion der Resonanzstrahlung unter Berücksichtigung der Fre- 
quenzänderung in Absorption und Ausstrahlung siehe L. BIBERMAN, Zur Theorie der Dif- 
fusion der Resonanzstrahlung, Journal für experimentelle und theöretische Physik, 17, 
416, 1947 (JI. Bu6epman, K reopuu nuhbyanu pesomanchoro HENyIeHuR. YKypHaıı SKc- 
HepuMeHTaNBHOA u Teopernueckoh Pusukin 17, 416, 1947). © 
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&, — 0) die Bedingung r,, = 0 erwarten müßte, die beobachteten r,, gewöhn- 
lich zwischen 0,05 und 0,2. Ähnliche Unstimmigkeiten treten nicht nur bei der 
Sonne, sondern auch bei den übrigen Sternen auf. Überhaupt ist auf Grund 
der Gleichung (10.20) für e, = 0 zu erwarten, daß für die hinreichend starken 
Linien die Bedingung r,, => 0 erfüllt sein muß. Hiervon kann man sich sehr leicht 
überzeugen, wenn man in die angegebene Formel genügend große Werte 
für r,, bzw. für n,, ein- 

setzt. Inwieweit die Voraus- (ogk=440 - 420 40 30 36030 
setzungen der betrachteten | | 
Theorie auch für Sterne von 

sonnenunähnlichem Typ 

nicht mit den. Beobachtun- 
gen übereinstimmen, kann 
man beispielsweise aus der 
Abb. 43 entnehmen, die von 
G. A. SCHAIN. aus Simeiser 

Spektrogrammen für die 
Linie Hy gewonnen wurde. 
Auf der Abszissenachse sind 
die Spektraltypen- von O bis 
MO und 1g7T, und auf der 0 BB bb A AS F56C0 KO MO 
Ordinatenachse die Linien- Abb. 43 
tiefe .R, = 1 — »,, aufgetra- \ 
gen. Aus dieser graphischen Dastalling ist ersichtlich, daß in dem Bereich 
der Klassen F5-B2, in dem man die Linie Hy als hinreichend stark ansehen 
kann, sich .R,, sehr stark. von. Eins ‚unterscheidet. Daher ist auch r,, von Null 
verschieden.. 

Wir befassen uns nun. mit, der möglichen Deutung der betrachteten Ergeb- 
nisse und untersuchen zunächst, in welchem Maße die Intensität innerhalb der 
Linie durch die Prozesse der wahren Absorption bestimmt wird. In $9 haben 
wir. gesehen,. daß beim Vorherrschen der wahren Absorption. (e, > 1) die 
Strahlungsintensität in der Mitte einer starken Absorptionslinie näherungs- 
weise B,(T',) sein muß, und dies für alle Winkel 9. Wenn somit die Strahlungs- 
intensität in.den der Linie benachbarten Bereichen des kontinuierlichen Spek- 
trums gleich B,(T,) ist, wobei T,; die Strahlungstemperatur (siehe $ 8) ist, 
so kann man r,, in guter Näherung durch den Ausdruck 


(14.14) 


darstellen. (In zahlreichen Fällen Erin: man annehmen, daß Tn% >-T,.) 
‚Folglich besitzt r,, in diesem Fall einen ziemlich großen, von Null verschiede- 
nen Wert. Wir haben in $ Y allerdings gezeigt, daß die zentralen Bereiche der 
Absorptionslinien im Sonnenspektrum nicht durch die Prozesse der wahren 
Absorption, ‚sondern. hauptsächlich durch Streuprozesse entstehen. Jedoch 
wird stets ein gewisser Bruchteil &, der absorbierten Quanten nach den Gesetzen 
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der wahren Absorption reemittiert. Gleichzeitig ist es klar, daß die Einführung 
von e, > 0. in die Gleichung (10.20) r,, gegenüber dem Fall e, — 0 vergrößert. 
Diese Möglichkeit werden wir jetzt behandeln. Hierbei betrachten wir einst- 
weilen nur die Linien des Sonnenspektrums; (die zu anderen Spektraltypen 
gehörigen Sterne behandeln wir später. . 

Um die Restintensitäten r, in der Mitte einer starken Linie zu erhalten, 
schen wir von folgenden vereinfachenden Überlegungen aus: 

Da für die betrachtete Linie der Absorptionskoeffizient Br in den zentralen. 
Bereichen sehr groß ist, beobachten wir eine Strahlung, die aus einer nicht sehr. 
tiefen oberflächlichen Schicht der Sonnenphotosphäre zu uns gelangt. Im 
Innern dieser Schicht, die zum Teil auch den unteren Teil der Chromosphäre 
umfaßt, können wir die Temperatur als konstant ansehen (siehe $ 21) und sie 
gleich der Oberflächentemperatur 7, setzen. Im Hinblick auf die geringe Dicke 


der betrachteten Schicht können wir annehmen, daß N % und e, ebenfalls 
ee / 


nicht von der Tiefe abhängen. Folglich dürfen wir von der Gleichung (10:18) 
Gebrauch machen, in der wir mit Rücksicht auf die vorausgesetzte Konstanz 
der Temperatur b, = 0 setzen. Für den Strom H, (9 (0), der dem kohitinuier: 
lichen Spektrum entspricht, setzen wir s 


H®x0) = B,(T,), ' (14.15) 


wobei T'„ die Strahlungstemperatur ist. Man kann 7, im Falle der Richtigkeit 
der linearen Entwicklung (8.10) aus: (14.15) und (10.19) "bestimmen. Im .all- 
gemeinen erhält man‘ sie, indem man x B,(T,) dem theoretischen Strahlungs- 
strom x H, im kontinuierlichen Spektrum an der Grenze der Atmosphäre gleich- 
setzt. Endlich kann man 7 „ auch aus den Beobachtungen ermitteln. 

Unter Berücksichtigung unserer Ausführungen erhalten wir für r, 


F Ben 8 yı > € vv En j (14.16) 
“= ee ETF en =e 
Für Bel erhalten. wir näherungsweiset) die Gleichung (14.14), was auch zu 


erwarten war. 

Wir weisen gleichzeitig darauf hin, daß man die Formel (14.16) nicht für 
n, = 0 anwenden darf, da wir sie für den Falln,>1,d.h. für die Mitte der 
starken Linien, abgeleitet haben. Die Verwendung von (14.16) für n, = 0 ist 
nur in dem Fall gestattet, wenn in der gesamten Sternatmosphäre T = T, 
— const ist. 

In der Mitte einer hinreichend starken Linie ist für gewöhnlich nicht nur n,, 


1) Der hierbei'auftretende Faktor 1,07 vor B, (To): B, (T „) ist durch die mathemätischen 
Vereinfachungen des Verfahrens, a; durch die: Einführung der Gleichung (14. 12): 
bedingt. 
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sondern auch e,n, beträchtlich größer als Eins. In diesem Fall nimmt die 
Formel (14.16) die Gestalt 


a B, (T,) 


4 
Cm —— en 3 . ö x 
1,5 V3 Ye, Ba)? Ve, 5,1) (14.17) 


an, wobei wir berücksichtigt haben, daß e, <1. 

Im Sonnenspektrum ist bei A = 4500 Ä T „= 6200° und bei A = 6000 Ä 
T,„ = 6000°. Bei T, = 5710° finden wir aus der Gleichung (4.25), daß 
T, = 4640° ist. Mit diesen Zahlenwerten erhalten wir bei A = 4500 A für das 
Verhältnis B,(T,): B,(Tz) = 0,17 und bei A = 6000 Ä B,(T,): B,(Tz) = 0,30. 
Somit steht im ersten Fall in der Formel (14.17) vor Ye, näherungsweise der 
Faktor 0,4 und im zweiten Fall näherungsweise der Faktor 0,7. Hieraus und 
aus der Formel (14.17) folgt, daß, wenn z.B. in der Mitte einer Absorptionslinie, 
die in der Nähe von A = 4500 Ä liegt, r,, = 0,05, &, = 0,016, und für eine in 
der Nähe von A = 6000 Ä gelegenen Linie &, 70, 005 ist. 

Wir untersuchen jetzt, welche Werte von s, wir für die starken Linien des 
Sonnenspektrums zu erwarten haben. Zur Bestimmung werden wir Besonanz- 
linien betrachten. Dem unteren Niveau dieser Linie ordnen wir den Index 1 
und dem oberen Niveau den Index %k zu. 

Wir erinnern daran, daß e, denjenigen Anteil der Energie angibt, der von der 
gesamten selektiv absorbierten Energie in Wärmeenergie umgewandelt wird. 
Es ist klar, daß diese Größe auch den Bruchteil derjenigen Übergänge, die den 
Prozessen der wahren Absorption entsprechen, von der Gesamtzahl der Über- 
gänge angibt, die die Quantenabsorption begleiten. 

Wenn wir einen Näherungswert für r,, ermitteln wollen, brauchen wir nicht 
die Übergänge vom k-ten Niveau auf höhergelegene diskrete Niveaus zu-berück- 
sichtigen. 

Wir behandeln jetzt die Elektronen, die durch Absorptionsprozesse vom 
Grundniveau auf das k-te Niveau gehoben werden (Übergänge vom Typ1-k). 
Die Elektronen, die sich auf dem &k-ten Niveau befinden, können auf drei ver- 
schiedene Arten das k-te Niveau wieder verlassen: 


1. indem sie auf das Grundniveau zurückkehren. Die auf ein angeregtes Atom 
bezogene Anzahl dieser Übergänge ist gleich dem Koeffizienten A,ı- 


2. durch Photoionisation vom k-ten Niveau aus. Die Anzahl dieser Prozesse 
bezeichnen. wir mit C,,. Sie ist gleich dem durch n,,, dividierten Ausdruck 
(8.6); 

3. durch Stöße zweiter Art, die die Atome vom k-ten Anregungszustand in. 
den Grundzustand überführen, ohne daß ein Quant A», „ emittiert wird. 


Die auf ein angeregtes Atom bezogene Anzahl dieser Prozesse sei c,ı. 

Von diesen drei Prozessen entspricht der erste der Streuung und die beiden 
letzten der Umwandlung von Strahlungsenergie in Wärmeenergie. Da die Ge- 
samtzahl der auf ein Atom bezogenen Übergänge vom k-ten. Niveau gleich 
Ayı + (%r+ %ı und die der wahren Absorption entsprechende Zahl der 
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Übergänge gleich C,, + c,ı ist, wird 


Zu Cyt+ Ci 
e Ort 1 + Arı 


Aus dieser Formel ist ersichtlich, daß e, innerhalb der ganzen Linie gleich 
sein muß.!) | | 
In der Formel (14.18) können wir (sowohl im Zähler als auch im Nenner) den 
Summanden c,, vernachlässigen. Wir haben gesehen, daß die zentralen Be- 
reiche der Absorptionslinien in den äußersten Schichten der Sonnenatmosphäre 
entstehen. In diesen Schichten ist die Teilchendichte gering, und folglich können 
die Stöße zweiter Art dort keine merkliche Rolle spielen. Diese Folgerung be- 
'stätigt sich auch durch unmittelbare Rechnung. Somit können wir die Größe 
e, — e nach der Formel 


(14.18) 


Oyr 
On + Arı 


&, = Eee >= 


(14.19) 


berechnen. | 
Zur Ermittlung der Größen (',, gehen wir auf die Formel (8.6) zurück. Wenn 


wir die Näherung (10.16) für die Grenze benutzen, finden wir auf Grund von 
(8.6) | 


oo 


27 
Or = (H )z 


v% 


0 kan. (14.20) 


v 


Hierbei können wir für die Berechnung von CO, , in dem Bereich, der für die 
Photoionisation des vorliegenden Atoms die Hauptrolle spielt, (H,),-o 


— B,(T,) setzen, wobei 7’, die Strahlungstemperatur ist. Für die Niveaus des 
Wasserstoffatoms und ebenfalls für die Niveaus der übrigen Atome mit kleiner 
Bindungsenergie x,,, dürfen wir bei der Berechnung von (k,), die Gleichung 
(5.24) benutzen. Für die tiefen Terme mit großem x,,, muß man für jeden 
einzelnen Fall direkte quantenmechanische Rechnungen durchführen oder 
Laboratoriumsdaten benutzen. 

In Tabelle 7 sind Werte von C,, , aufgeführt, die unter Benutzung der Formel 
(14.20) mit (H,)-,-o= B,(T,) und der Formel (5.24) gewonnen wurden. Inder 
letzten Formel st Z—= 1,9’ = 1lundn = k = 2 gesetzt worden. 

Wenn auch die Angaben der Tabelle nur Näherungswerte sind, kann man 
trotzdem mit ihrer Hilfe die Größenordnung der Werte für e berechnen. Wir 
betrachten zunächst die D,- und die D,-Linie des Natriums, für die sich aus der 
Beobachtung ein r,, von etwa 0,05-0,06 ergibt. Für sie ist. x,,, = 3,03 eV. Wenn 
wir als obere Grenze .T'„ = 6800° annehmen, so ist für diese Linien C,, = 9 : 10%. 
Andererseits ist für sie A,, = 6 : 107. Mit diesen Werten erhalten wir für die 
‘betrachteten Linien e = 0,0015 und r,, = 0,03. 


1) Eine strengere Begründung findet man in der Übersicht über die Absorptionslinien in 
[18, 8.57]. 
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Bei der Linie A — 4227 Ä von CaI beobachtet man r,, = 0,03. Die Über- 
gangswahrscheinlichkeit ist Ay, = 1,4 :10%, X. 7 32eV, O,, = 6 10%, 
e = 4,3 - 10”? und der theoretische Wert r, = 0,007..Somit ist in beiden Fällen 


Tabelle 7 
Xr, k Okf Okf 
[eV] | 72 = 4900° | T „= 6500° 
2 2 .100 | 7,5.105 
3 1,5 - 10% 9 .10% 
4 1 :10% 1,2 - 10% 
6 5 225 
8 0,03 4,5 


der theoretische Wert von r,, kleiner als der beobachtete. Noch schlechter liegen 

‚die Dinge bei den Linien H und K des ionisierten Kalziums. Für sie ist x, ,, 
— 8,7 eV und folglich nach Tabelle 7 Q, ;< 1. Andererseits ist für die K-Linie 
A, = 1,4 10° sec-!. Hieraus finden wir, daß in diesem Fall e von der Größen- 
ordnung 10-8 oder kleiner ist, was für die Erklärung des beobachteten Wertes 
von r,,, der gleich 0,07-0,08 ist, nicht ausreicht. 


4. Die Berücksichtigung der. Abweichungen vom thermodynamischen Gleich- 
gewicht für die Sonne. Die Sterne der übrigen Spektralklassen 


Wir versuchen, den Einfluß der möglichen Abweichungen vom lokalen 
thermodynamischen Gleichgewicht auf das letzte Glied der rechten Seite in der 
Gleichung (10.2) zu berücksichtigen. Da dieses Glied die Strahlung angibt, die 
den Prozessen der wahren Absorption entspricht, können wir die erwähnten 
Abweichungen dadurch darstellen, daß wir e,n,B, einfach mit einer gewissen 
Größe Q multiplizieren. Ist @ > 1, so ist die Strahlung größer als bei Gültigkeit 
der Gesetze des thermodynamischen Gleichgewichtes; ist @ < 1, so ist die 
Strahlung geringer. In diesem Fall nimmt die Gleichung (10.2) die Gestalt 


eo = (1 + WL) — (— 2)1J,— B,— Qn&,B, (14.21) 
7, 
an. 

Um der Größe Q eine anschauliche Bedeutung zu geben, betrachten wir die 
physikalische Seite der eben durchgeführten Rechnungen. Die Vergrößerung 
von r, dadurch, daß sich &, von Null unterscheidet, wird durch die Rekombi- 
nation auf das k-te Niveau, d.h. infolge des. Einfangs von Elektronen auf 
dieses Niveau, bewirkt. Wir betrachten nun Prozesse vom Typl1— k-— fund 


15* 
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> %k- 1. Im thermodynamischen Gleichgewicht kompensieren sich die bei- 
den Prozesse. In den äußersten Schichten der Sonnenatmosphäre (Sternatmo- 
sphäre) ist die Strahlungsintensität in der Linie gering und bezüglich r,, ge- 
schwächt. Daher gehen die Übergänge vom Typ 1 — k und folglich auch k — f 
seltener vor sich als im thermodynamischen Gleichgewicht. Dagegen hat die 
Verminderung der Intensität in der Frequenz der Linie auf die Prozesse vom 
Typf->k- 1 praktisch keinen Einfluß. Beijedem Prozeß vom Tpf>k-1 
entsteht ein Quant in der Frequenz der Linie. Das Vorherrschen dieser Prozesse 
muß auch die zentrale Intensität der Absorptionslinien vergrößern. 

Der betrachtete Fall ist im wesentlichen ein Beispiel für die Fluoreszenz, d. h. 
für einen Prozeß, bei dem sich Quanten mit größerer Energie in Quanten mit 
kleinerer Energie verwandeln. In dem vorliegenden Fall ist die Anzahl der 
Übergänge, die dem geschlossenen Zyklus 1— k > f— l entsprechen, aus den 
angegebenen Gründen kleiner als die Zahl der dem Zyklus 1 > f—k—1ent- 
sprechenden Übergänge. Mit anderen Worten, die Prozesse der Umwandlung 
von Quanten höherer Energie hv, ‚in Quanten geringerer Energie hv,, und hy; 
gehen viel häufiger vor sich als die umgekehrten Prozesse der aufeinander- 
folgenden Absorption zweier Quanten Av,, und hv,, und die Reemission eines 
einzigen Quants Av. 

Von diesen Vorstellungen ausgehend, betrachten wir die Größe Q. Da prak- 
tisch jedes Elektron, das auf das k-te Niveau gelangt, sofort auf das Grund- 
niveau zurückfällt (der Koeffizient C,, ist beträchtlich kleiner als A,,) und eine 
zusätzliche Emission in der Linienmitte hervorruft, ist die Intensität dieser 
Strahlung der Anzahl der Rekombinationen auf das k-te Niveau proportional. 
Im Gleichgewicht muß die Anzahl der in 1 cm? und in 1 sec vor sich gehenden 
Rekombinationen gleich der Zahl der in demselben Volumen und während der- 
selben Zeit vor sich gehenden Photoionisationen sein. Daher muß die aus 
irgendeinem Grunde erfolgte Zunahme der Zahl der Photoionisationen zu einer 
Zunahme der Zahl der Einfänge O',, und daher zu einer Zunahme der- zusätz- 
lichen Übergänge A,, führen. Andererseits ist die Anzahl der in 1 cm? vor sich 
gehenden Photoionisationen im wesentlichen durch die Übergänge vom Typ 
‘1 — f bestimmt, weil — wie wir gesehen haben — die Anzahl der Atome im &k-ten 
Anregungszustand gering ist. Folglich muß die Anzahl A,, der Übergänge, die 
eine zusätzliche Strahlung erzeugen, dem Koeffizienten C,, proportional sein. 
Wenn wir dies beachten, können wir für ® 


et (14.22) 
schreiben, wobei co! "die Anzahl der Photoionisationen, die dem Fall des thermo- 
dynamischen Gleichgewichtes entsprechen, und C,, dieselbe Anzahl bei fehlen- 


dem thermodynamischen Gleichgewicht ist. 
Eine strengere Untersuchung des vorliegenden Problems führt zu folgendem 


Ausdruck [18, S. 57]: | 
C, Orr 
-(.() ie 
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Der Unterschied zwischen (14.22) und (14.23) ist nur in den Fällen beträcht- 
lich, wenn der obere Term % ziemlich tief gelegen ist. Ein derartiger Fall liegt 
bei den Linien H und K von Call vor, für die x,,, = 8,7 eV ist. 

Wenn wir jetzt annehmen, daß innerhalb der verhältnismäßig dünnen 
Schicht, in der die beobachtete zentrale Restintensität entsteht, die Größe Q 
und ferner (siehe. weiter oben) die Größen n,, e, und B,(T) = B,(T,) konstant 
sind, so kann man für die Lösung der Gleichung (14.21) die Methode des $ 10 
benutzen. Man erhält dann an Stelle von (10.5) die Gleichung 


1dH 
v | 24 
4 dt, (1 & %,) (J, 1427 B,) ? (14 4) 
mit 
1+n,8.,0 
— = 4.2 
Av: 1 l N,&, ? (1 5) 


während man die Gleichung (10.6) unverändert übernehmen kann. Ferner er- 
halten wir auf Grund der Gleichungen (10.6) und (10.24) mit Rücksicht darauf, 
daß u,B, = u,B,(T,) = sonst ist, an Stelle von (10.10) die Gleichung 


d? (J, == ‚B,) 
——e = 42(J,— WB) (14.26) 

U 
und ihre Lösung 


J,= mB,(To) + 0,E®®. (14.27) 
Nachdem wir die Konstante Ü', auf die gleiche Weise wie in $ 10 bestimmt 


haben, erhalten wir schließlich für den Strom H, (0) in der Mitte einer starken 
Linie die Beziehung | 


41 SE r,&,% q,B,(T,) 


il Ben 2 
l zn 7, 3% 


(14.28) 


‚Führen wir ferner durch die Beziehung (14.15) den Strom H,(0) ein, so erhalten 
wir für r, 


en l+n8% 4 v3 yı +5 B,(T,) 
 E 3 nn een 2) 
i N,E, yı + r, + 5 Y3 yl &, N, B,(T, 


(14.29) 


Wenn wir jetzt beachten, daß für die Mitte einer starken Linie nicht nurn, > 1, 
sondern auch n,e,>1 ist, wird der erste Faktor in (14.29) gleich Q, und wir 
erhalten an Stelle von (14.17) die Formel 


1, 23Q Y:, 


B, (Fi) (14.30) 


B,(Tz) 


Somit unterscheidet sich die Formel (14.30) von (14.17) durch den Faktor Q. 
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Wenn wir uns noch einmal der von uns durchgeführten Berechnung von r,, 
zuwenden, erkennen wir, daß man zur Erklärung des beobachteten Wertes von 
r,, im Falle der D-Linie NaI Q = 2 und Linie 4227 A Cal Q = 4 setzen müßte. 
Auf diese Weise kann man durch die Einführung von verhältnismäßig kleinen 
Werten von Q eine Übereinstimmung zwischen der Theorie und den Beobach- 
tungen erzielen. Hierbei muß man nur voraussetzen [siehe Formel (14.22)], daß 
die Dichte der Strahlung, durch die die Atome Nal und Cal vom ersten Niveau 
aus ionisiert werden, die Strahlungsdichte bei thermodynamischem Gleich- 
gewicht um einiges übertrifft. Jedoch kann man die zenträle Bestintensität der 
Linien H und K im Sonnenspektrum auf diese Weise nicht erklären. Die An- 
wendung der Gleichung (14.17) ergibt in diesem Fall für r, einen Wert von der 
Größenordnung 10-* oder einen noch kleineren, d.h., der aus den Beobachtun- 
gen ermittelte Wert von r,, (r,, = 0,07-0,08) übertrift den theoretischen Wert 
für r,, um mehr als das 700fache. Folglich dürfte ) in diesem Fall nicht kleiner 
als 700 sein, was überaus unwahrscheinlich ist. Die größte Schwierigkeit ist 
dabei die, daß sich für die Linien H und K die Größe x,,, —= 8,7 eV nur wenig 
von dem Ionisationspotential fürCall-yxı = 11,8 eV -unterscheidet. Daher kön- 
nen sich die beiden Klammern in (14.23) nicht sehr voneinander unterscheiden. 
Folglich ist für die Linie, bei denen x,,, groß ist, die betrachtete Theorie offen- 
bar nicht stichhaltig. Wodurch sind dann aber die beobachteten Werte von r, 
in der Mitte der Linien H und K und in ähnlichen Linien zu erklären? Vor kur- 
zem wurde hier auf eine neue Möglichkeit hingewiesen. W. W. SOBOLEW 
zeigte [17], daß die Prozesse der inkohärenten Streuung ebenfalls zu einer 
merklichen Zunahme von r,, führen können. Es ist möglich, daß sich gerade 
auf diese Weise die anomal große Intensität in der Mitte vieler Absorptions- 
linien aus dem Sonnenspektrum erklären lassen. Außerdem erklären die Pro- 
zesse der inkohärenten Streuung möglicherweise auch die beobachteten Werte 
für r,, der Linien D, und D, von Nal, der Linie 4227 Ä von Cal usw., ohne daß 
man den hypothetischen Faktor Q!) einzuführen braucht, wenn auch die 
Fluoreszenzprozesse (beiQ = 1) für gewisse Linien im allgemeinen eine wesent- 
liche Rolle spielen werden. Wir weisen noch darauf hin, daß diese Prozesse 
nicht nur durch die Verringerung der Strahlungsdichte an einer einzigen Stelle 
des Übergangszyklus entstehen können (in dem betrachteten Fall waren die 
Übergänge 1 — k eine solche Stelle). Wie im vierten Kapitel, in dem die pla- 
netarischen Nebel betrachtet werden, gezeigt wird, entsteht die Fluoreszenz 
in all den Fällen, in denen der in die Formel (8.4) eingehende Verdünnungs- 
faktor W kleiner als Eins ist. Dieser Fall ist insbesondere auch in den äußeren 
Schichten der Sonnen- (Stern-Atmosphäre) verwirklicht, weil dort bekanntlich 

ne 
W= 5 ist. | 

Für das Studium der Fluoreszenzerscheinungen stellt man Stationaritäts- 
gleichungen auf, von denen jede die Anzahl aller in 1 cm? und in 1 sec vorsich 


!) Tatsächlich sprechen die Beobachtungen und theoretische Berechnungen dafür, daß 
es im Bereich der Photoionisation von Na I und Ca I richtiger wäre, die erste Spalte der 
Tabelle zu benutzen und Q nicht größer als Eins anzunehmen. 
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gehenden Übergänge auf ein beliebiges vorgegebenes Niveau des betrachteten 
Atoms der Anzahl der in 1 cm? und in 1 sec von diesem Niveau ausgehenden 
Übergänge gleichsetzt. Die Lösung dieser für verschiedene Niveaus angeschrie- 
benen Gleichungen löst gleichzeitig die gestellte Aufgabe. 

Die Wirksamkeit der Fluoreszenzprozesse wird sich beim Vorhandensein von 
Faktoren, die die lonisation der Atome erhöhen, verstärken. Dies spielt offenbar 
für die Linien H«, Hß,... im Sonnenspektrum eine große Rolle [18, S. 75]. Bei 
der Durchführung einer quantitativen Analyse ist darauf zu achten, daß der 
Einfluß der Fluoreszenz in den meisten Fällen durch Auswahlregeln abge- 
schwächt wird. 

Zum Abschluß sei noch folgendes erwähnt: Wir haben gesehen, daß praktisch 
in allen Fällen &, = e < 1 ist. Dies bedeutet aber, daß wir, wenn wir uns nicht 
sehr weit von der Linienmitte entfernen, es nicht mehr mit e,n, > 1, sondern 
mit der entgegengesetzten Ungleichung e,n, <1 zu tun haben. Folglich könn- 
ten wir in Übereinstimmung mit (10.20) und (10.9) für die Übergangsgebiete 
der Linien und für die Linienflügel den Einfluß von e, vernachlässigen und 
&, = Ö setzen. 

Obgleich wir in den Flügeln &, = 0 setzen können, entspricht ihre Entstehung 
bei den starken Linien eher dem Fall des thermodynamischen Gleichgewichtes 
als der Streuung. Wir werden in $ 15 sehen, daß für die Mitte einer starken Linie 
faktisch in der gesamten Atmosphäre mit Ausnahme ihrer äußersten Bereiche 
J,„ = B, ist, und dies bedeutet (siehe wieder $ 15), daß die Anregung der Atome 
entsprechend den Gesetzen des thermodynamischen Gleichgewichtes vor sich 
geht. Die Summe (1’— e,)0,J, +0,:,D, aus der Gleichung (9.29) ist gleich 
o,B,, sowohl wenn die Gleichungen J,—= B, und e, = 0 gleichzeitig erfüllt 
sind, als auch dann, wenn nur die Gleichung e, = 1 erfüllt ist. 

Nach (10.20) und (10.9) können wir in vielen Fällen auch für die schwachen 
Linien, für die n, selbst in der Mitte der Linie klein ist, &, = 0 setzen, wenn 
natürlich e, nicht in der Nähe von Eins liegt, so daß e,n, < 1 ist. Auf diese 
Folgerung haben wir uns schon in den vorangehenden Paragraphen berufen. 
Im allgemeinen muß man jedoch in allen ähnlichen Fällen vorsichtig zu Werke 
gehen. Insbesondere kann e, für Linien mit kleiner Bindungsenergie y,,, und 
kleiner Übergangswahrscheinlichkeit A,; nach (14.19) und Tabelle 7 näherungs- 
weise gleich Eins werden. In besonderem Maße gilt dies für die heißen Sterne, 
bei denen die Dichte der ionisierenden Strahlung und damit auch die Koefi- 
zienten Ü,, groß sind. 

Untersuchen wir kurz die Frage nach den zentralen Intensitäten der Ab- 

‚sorptionslinien in den Spektren von Sternen eines der Sonne unähnlichen Typs. 
Beim Übergang von der Sonne zu heißeren Sternen wächst die Strahlungsdichte 
im fernen .ultravioletten Spektralbereich schnell’ an. Dadurch vergrößert sich. 
der Einfluß der Fluoreszenzprozesse besonders bei den heißen Sternen mit 
ausgedehnten Atmosphären, bei denen der Verdünnungsfaktor die Un- 
gleichung W < 1 erfüllen kann. Unter gewissen Bedingungen führt die Fluor- 
eszenz zum Auftreten von hellen Linien. Dieser Fall wird im vierten Kapitel 
gesondert behandelt. 

Die Zunahme der Strahlungsdichte im Ultravioletten beim Übergang zu 
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heißen Sternen zieht das Anwachsen von C',, und damit das Anwachsen von e, 
nach sich. Daher kann e, bei hinreichend heißen Sternen selbst für starke 
Linien mit großem A;, gleich Eins werden. In diesem Fall bestimmt sich an 
nach Formel (14.14). Somit müssen die starken Linien der verschiedensten 
Elemente, die ungefähr in dem gleichen Spekträlbereich liegen (für die er- 
wähnten Sterne), annähernd den gleichen Wert für r,, ergeben. Diese Be- 
hauptung ist durch Beobachtungen bestätigt worden [19, S. 67]. Aus der Intensi- 
tät der erwähnten Linien in ihrer Mitte kann man die Oberflächentemperatur 7, 
berechnen. 

Abschließend bemerken wir, daß die Erhöhung der kinetischen Temperatur 
in den äußeren Schichten der Atmosphäre gewisser Sterntypen ein zusätzlicher 
Faktor für die Vergrößerung von r,, sein kann [20, S. 114-115]. 


$:15. Methoden zur Untersuchung der chemischen Zusammensetzung der Sterne 
ünd ihre Ergebnisse 


1. Die Anwendung der elementaren Theorie der Wachstumskurven auf die 
Untersuchung der chemischen Zusammensetzung der Sterne. 
Die mittlere Elektronenkonzentration 


Die Frage nach der chemischen Zusammensetzung der Sternatmosphären 
und der Himmelskörper überhaupt ist von großer kosmogonischer Bedeutung. 
Aus dem Vergleich der Zusammensetzung der verschiedenen kosmischen Ge- 
bilde können wir zahlreiche Schlußfolgerungen über die Entwicklung des uns 
umgebenden Weltalls ziehen. Im Hinblick hierauf ist .der Frage nach der 
chemischen Zusammensetzung der Himmelskörper stets größte Beachtung ge- 
schenkt worden. Die Erforschung der chemischen Zusammensetzung gilt als 
eine der wichtigsten Aufgaben der Theorie der Sternatmosphären. 

Wir weisen darauf hin, daß der Ableitung einer hinreichend genauen chemi- 
schen Zusammensetzung eine genäherte Festlegung einer gewissen chemischen 
„Ausgangszusammensetzung‘‘ vorangeht, weil der physikalische Zustand der 
Materie in einer Sternatmosphäre selbst von der chemischen Zusammensetzung 
abhängt. Gleichzeitig beide Aufgaben — die Aufgabe des Aufbaus der Stern- 
atmosphäre und die Aufgabe der Ermittlung der chemischen Zusammensetzung 
der Atmosphäre — zu lösen, ist außerordentlich schwierig. Daher werden wir 
das Verfahren der sukzessiven Approximation anwenden. Jeder Fortschritt in 
der Lösung der Aufgabe der chemischen Zusammensetzung der Atmosphäre ver- 
bessert unsere Kenntnisse über ihren physikalischen Aufbau und gibt wiederum 
die Möglichkeit, die Daten über die chemische Zusammensetzung zu ver- 
bessern. | | ; 

Gegenwärtig beschreitet man bei der Erforschung der chemischen Zusammen- 
setzung der Sternatmosphären zwei Wege. Der erste gründet sich auf die An- 
wendung der elementaren Theorie der Wachstumskurven und der zweite auf 
das Studium der Linienkonturen der verschiedenen Elemente, das nach den 
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in $ 13 angestellten Überlegungen genauer ist. Die zweite Methode kann eben- 
falls voraussetzen, daß man Wachstumskurven - jedoch auf genauerer Grund- 
lage — ableitet. 

Angesichts der in $ 12 festgestellten Unvollkommenheit der gegenwärtigen 
Theorie der Wachstumskurven muß man die zweite Methode für beträchtlich 
genauer als die erste halten. Bisher hat jedoch die erste Methode aus zahlreichen 
Gründen eine größere Anwendung gefunden. Die zweite Methode wurde zu- 
nächst hauptsächlich bei der Bestimmung der chemischen Zusammensetzung 
der Sonne angewandt. 


Wir haben schon in $12 allgemeine Überlegungen angestellt, die mit der 
Bestimmung der chemischen Zusammensetzung aus den Wachstumskurven in 
Zusammenhang stehen. Aus den Beobachtungen findet man nämlich die 
Größen Z der Gleichung (12.37) und aus der Gleichung (12.38) die Zahl N,. Um 
die Zahl aller Atome eines vorgegebenen Elementes über 1 cm? zu ermitteln, 
muß man alle Ionisationsstufen berücksichtigen, d.h. die Summe IN, be- 


stimmen. Dies kann man folgendermaßen ausführen: Wenn von den haupt- 
sächlichen Ionisationsstufen des vorgegebenen Stoffes in dem betrachteten 
Spektralbereich Absorptionslinien vorhanden sind, erhält man 3 N, durch Addi- 


r 
tion der Größen N,, die man unmittelbar aus der Wachstumskurve bestimmt 
hat. 

Wenn dagegen irgendeine lonisationsstufe r, in dem sich eine beträchtliche 
Anzahl von Atomen befindet, nicht durch beobachtete Linien vertreten ist, 
kann man die Zahl N, mit Hilfe der Sauaschen Formel (5.11) aus derZahl N, _ı 
oder N,,, (je nachdem, welche bekannt ist) bestimmen. Es müssen dabei die 
Temperatur 7 und der Elektronendruck p, bekannt sein. 


Hierbei sind 7’ und p, gewisse Mittelwerte für die gesamte Atmosphäre, 
was natürlich sofort eine Unsicherheit hervorruft. Insbesondere ist es zur 
Zeit noch nicht geklärt, ob die effektive Temperatur T, des Sternes in die 
SaHasche Formel einzuführen ist oder ob man eine geeignete Temperatur 
gesondert bestimmen muß. Man kann diese insbesondere wie folgt ermitteln: 
Wenn wir für zwei beliebige Elemente aus der Wachstumskurve das Verhältnis 
der Zahlen N, für zwei aufeinanderfolgende Ionisationsstufen bestimmt 
haben (z.B. N,: N,-, und N,,,: N,), erhalten wir, nachdem wir die SaHAsche 
Formel für das eine und das andere Element aufgestellt haben, zwei Gleichun- 
gen mit den beiden Unbekannten T und z,. Diese Methode führt jedoch häufig 
zu verschiedenen Werten T und p, (wenn man nicht nur ein Elementepaar, 
sondern mehrere Paare benutzt). Daher sind die aus den verschiedenen Ele- 
mentepaaren bestimmten Werte von T und p, zu mitteln. Dies ist an sich keine 
befriedigende Methode und spiegelt nur die Unvollköommenheit der gegenwärti- 
gen Theorie der Wachstumskurven wider. 


Wenn wir in der SaHaschen Formel für T einen bestimmten Wert, z.B. T,, 
einsetzen, können wir aus den Elementen, für die das Verhältnis der Anzahl der 
Atome in zwei aufeinanderfolgenden Ionisationsstufen bekannt ist, p, be- 
stimmen. Auch hier erhält man gewöhnlich für verschiedene Elemente verschie- 
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dene Werte von p, (bisweilen erreicht die Differenz ein bis zwei Größenordnun- 
gen), so daß man wieder auf das Verfahren des Mittelns zurückgreifen muß. 
Dies kennzeichnet ebenfalls die Unvollkommenheit der benutzten Methode. 

Neuerdings wird eine andere Methode zur Bestimmung von p, benutzt. Es 
ist bekannt, daß z. B. die Linien der BALMER - Serie in den Sternspektren vor 
der theoretischen. Seriengrenze (bei A = 3646 Ä) zusammenfließen. Somit voll- 
zieht sich der Übergang von den Linien zum Kontinuum in den Spektren der 
A 0-Sterne etwa bei A = 3700 Ä,so daß das Kontinuum bei dieser Wellenlänge 
und nicht bei } = 3646 Ä beginnt. 

Die Ursache für dieses verfrühte Zusammenfließen der Linien vor der Serien- 
grenze ist die Verbreiterung der Linien durch Druckeffekte. Aus entsprechen- 
den Untersuchungen geht hervor, daß. hierbei die Verbreiterung der höchsten 
Niveaus durch elektrische Felder (statistische Verbreiterung) die Haupt- 
rolle spielt. Wir erinnern daran (siehe Tabelle 6), daß die Aufspaltung der 
Niveaus mit zunehmender Hauptquantenzahl anwächst, so daß. von einer ge- 
wissen Zahl an die Linien zusammenfließen werden. Ein derartiges Zusammen- 
fließen beginnt gewöhnlich bei den Linien der Serie, für die die Bindungsenergie 
der entsprechenden Niveaus gering ist. Daher ist die Wahrscheinlichkeit für die 
Rückkehr eines Elektrons von diesen Niveaus auf das Ausgangsniveau prak- 
tisch gleich Null. Dagegen besteht eine weit größere Wahrscheinlichkeit dafür, 
daß die Elektronen von diesen Niveaus aus abgetrennt, d. h. die Atome ionisiert 
werden. Diese Ionisation kann zweifacher Natur sein: 


1. eine Ionisation durch Strahlung, 


2. eine Ionisation durch interatomare elektrische Felder, die die Niveaus ver- 
breitern (siehe $ 8). 


In beiden Fällen sind die Prozesse, durch die die Linien der Serie entstehen, 
auf die wahre ‚Absorption zurückzuführen. Andererseits wird die Schwä- 
chung der Strahlung in den Frequenzen des kontinuierlichen Spektrums eben- 
falls durch die Prozesse der wahren Absorption bewirkt. Im Hinblick hierauf 
ist der Bereich, in dem die Absorptionslinien verschmelzen, in jeder Beziehung 
einem gewöhnlichen Abschnitt aus dem kontinuierlichen Spektrum jenseits 
der Seriengrenze äquivalent. 

Aus den beiden angeführten Gründen spielt in der Regel die zweite Form der 
Ionisation die Hauptrolle. Daher bedarf es keiner weiteren Erklärung, daß das 
durch den Druckeffekt bewirkte Verschmelzen und Verschwinden der Linien 
'in der Serie von der Konzentration der geladenen Teilchen in der Atmosphäre 
abhängt. Je größer die Anzahl dieser Teilchen in 1 em? ist, um so geringer wird 
die Anzahl der getrennten Linien in der vorgegebenen Serie sein. Daher ist die 
Anzahl der getrennten Linien in einer Serie ein Maß für die Elektronenkonzen- 
tration n, und folglich auch für den Elektronendruck »,. 

Es sei m die Hauptquantenzahl der letzten getrennten Linie in einer Serie. 
Dann ist die Zahl n der geladenen Teilchen in 1 cm? durch folgenden theore- 
tischen Ausdruck gegeben: 


len = 23,26 — 7,5lgm. (15.1) 
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Hierbei gibt die in die Formel (15.1) eingehende Zahl » nur die geladenen 
Teilchen an, die ein Verschmelzen der Linien in der Serie. hervorrufen. Es zeigt 
sich, daß die Zahl n für Temperaturen, die kleiner als 10°/m sind, sowohl Ionen 
als auch Elektronen umfaßt, so daß in (15.1)n = 2 n, zu setzen ist. Bei höheren 
Temperaturen sind nur die Ionen zu berücksichtigen, "und da ihre Anzahl gleich 
der Anzahl der Elektronen ist, hat man in diesem Fall in (15.1) nr = n, zu 
setzen. In Wirklichkeit ist aber auch hier der Einfluß der Elektronen nicht ver- 
schwindend klein.!) Die im allgemeinen angewandte Methode zur Bestimmung 
von n, ist ein Näherungsverfahren und gibt nur die Größenordnung der ge- 
suchten Größen an. Aus diesem Grunde sind Fehler von 20-50% nicht als groß 
zu betrachten. 

Laboratoriumsuntersuchungen bestätigen die Formel (15.1), wenn man eine 
kleine Korrektion vornimmt, nämlich das erste Glied der rechten Seite von 
(15.1) um 0,10 vergrößert. 

Die Formel (15.1) ist nicht nur auf den Wasserstoff, sondern auch auf die 
Alkalimetalle anwendbar. In diesem Fall sind die effektiven Hauptquanten- 
zahlen zu benutzen. 

Wie wir soeben erwähnt haben, ist die Formel (15.1) ein Näherungsausdruck 
und gibt nur die Größenordnung an. Es gibt zahlreiche Faktoren, die den 
(fiktiven) Wert von n, vergrößern. Die Hauptfaktoren sind erstens das un- 
genügende Auflösungsvermögen des Spektrographen und zweitens der Dorr- 
LER-Effektin Verbindung mit den thermischen Bewegungen, der Turbulenz, der 
Rotation usw. Weil der Absorptionskoeffizient an der Seriengrenze groß ist, 
bestimmen wir andererseits n, für verhältnismäßig weit außen liegende Schich- 
ten der Sternatmosphäre. Daher sind die auf die beschriebene Weise gefundenen 
n, um einen gewissen Betrag zu klein. Überhaupt eignet sich die betrachtete 
Methode besser für Emissionslinien. 

Eine dritte Methode zur Bestimmung mittlerer Werte von p, gründet sich 
auf die Durchrechnung der Modelle für die Sternphotosphären in Überein- 
stimmung mit den in $ 7 dargestellten allgemeinen Methoden. Allerdings erhält 
man hierbei keine Mittelwerte für p,, sondern die Abhängigkeit p, von der Tiefe. 
Aus diesen Angaben können wir jedoch Mittelwerte von p, bestimmen, wenn 
wir näherungsweise das effektive Niveau kennen, in dem die Absorptionslinien 
entstehen. 

Als Beispiel bringen wir die Tabelle 8, die eine Zusammenstellung der er- 
mittelten Werte von p, für Sterne von verschiedenem Typ und mit ver- 
schiedener Leuchtkraft enthält. Für einige Sterne und speziell für die Sonne 
liegen mehrere Bestimmungen vor. Die Wiedergabe dieser unabhängig von- 
einander bestimmten Werte ist aus dem Grunde von Wichtigkeit, weil sie einen 
Vergleich der mit Hilfe verschiedener Methoden gewonnenen 7, gestattet. 

Die wichtigste Gesetzmäßigkeit, die beim Studium der ‘Tabelle auffällt, ist 
die Verringerung von p, mit abnehmendem T',, was natürlich auf die allgemeine 
Abnahme der Ionisation der Atome zurückzuführen ist. 


1) Bei T > 105/m führt das Vorhandensein von Elektronen zu einer Verstärkung der 
Stoßdämpfung. 
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Wir kehren zu der Frage nach der chemischen Zusammensetzung der Stern- 
atmosphären zurück. Wenn wir nach irgendeiner Methode den Elektronen- 
druck p, bestimmt haben, können wir nach unseren obigen Ausführungen alle 
Ionisationsstufen des vorgegebenen Elementes berücksichtigen und N = IN, 


r 
für. das untersuchte Element ermitteln. Aus dem Vergleich der N-Werte für die 
verschiedenen Elemente findet man die relative chemische Zusammensetzung 


Tabelle 8 

Stern Typ P., bar Ä Stern Typ P., Par 
x Ori cM 2 5,1-.107 70 OphA dK.0 1,2 

a Sco cM1 1,3 - 10 Sonne dG 3 18; 46; 17; 31 

& Boo gK 0 0,004 

0,003 8 Cyg F5 | i2 

r Cep G5 3,5 a CMi dF3 160; 86 

« Aur GO 3,4; 0,05 a CMaj dA2 | 950; 120 

y Cyg cF8 0,5 y Gem dA2 120 

ö Cep cF5 1,2; 2,0 t Sco dB 0 1200 

a Per cF4 7,4; 4,2 o’ Ori BO 630 


a Car gFo 10 10 Lac 085 630 


(Häufigkeit) der Elemente der Sonnen- bzw. Sternatmosphäre, d.h. die Grö- 
ßen a, und «, [siehe (5.1)-(5.)]. 

Wenn die Oszillatorstärke und die durch die Formel (12.39) definierten 
theoretischen Intensitäten nicht bekannt sind, können wir die in $12 ein- 
geführten „Sonnenintensitäten‘‘ benutzen. Zu diesem Zweck wenden wir am 
einfachsten die Formel (12.40) an, von der wir schon bei der Bestimmung von 
(T ‚)st Gebrauch gemacht haben. Bestimmen wir nach den Ausführungen des 
$ 12 die Differenz A = (lg X,)st — (lg X,)o für verschiedene Linien und geben 
wir die Abhängigkeit zwischen e, und A an, so finden wir 


AN (N,)st (u,)O 2:2] (do)st 

(N,)o (u,)st (Wo 

für den Punkt, wo e, = 0 ist. | | 

Aus den abgeleiteten Wachstumskurven bestimmen wir (v,)st und (v,)o und 

ermitteln aus dem gewonnenen A(e, = 0) das Verhältnis (N,)s: (N,)o. Auf 

diese Weise kann man die chemische Zusammensetzung einer Sternatmosphäre 

im Verhältnis zur chemischen Zusammensetzung der Sonnenatmosphäre er- 

mitteln. Natürlich sind auch in diesem Fall alle Ionisationsstufen zu berück- 
sichtigen, d.h., man darf erst die endgültigen Summen N, vergleichen. 


(15.1) 


T 
Das eben angegebene Verfahren kann man auch auf den Vergleich der chemi- 
schen Zusammensetzung zweier Sterne von benachbartem Spektraltyp an- 
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wenden. Diesbezügliche Untersuchungen wurden von O. A. MELNIKoOWw in Pul- 
kowo angestellt ( (siehe $ 12, Abschnitt 5). 

Wir weisen darauf hin, daß man bei der Ermittlung von N nicht unbedingt 
von den Formeln (12.37) und (12.38) auszugehen braucht. Wenn uns’ eine 
genügend große Anzahl von Multipletts für die Konstruktion einer ae 
Darstellung vom Typ der Abb. 34 zur Verfügung steht, können wir N, ,; 
mittelbar aus der Wachstumskurve bestimmen. Hierbei benutzen wir zur 
‚Überführung von N,,, in N, die BoLrzmannsche Formel (5.54). 

Im Zusammenhang mit der betrachteten Methode zur Untersuchung der 
chemischen Zusammensetzung bemerken wir, daß sie offenbar die Richtigkeit . 
des BoOLTZMAnNschen Gesetzes voraussetzt. Von der Richtigkeit dieses Ge- 
setzes für nicht sehr große &, bis 5 eV kann man sich mit Hilfe einer der Abb. 34 
analogen graphischen Darstellung überzeugen. Hierbei kann man die Tem- 
peratur T, unmittelbar aus den Beobachtungen, und zwar aus der Neigung 
der Geraden in Abb. 34, bestimmen. Bei größeren e, als 4-5 eV ist die Möglich- 
keit der Anwendung des BoLtzmAnNnschen Gesetzes in Sternatmosphären bei 
weitem nicht evident. Aus diesem Grunde kann in dem Fall, daß die beob- 
achteten nn des betrachteten Elementes Übergängen mit sehr hohen Energie- 
niveaus (&, > 5 eV) entsprechen, die Anwendung der dargestellten Methode zu 
Fehlern führen. Zu diesen Linien gehören insbesondere die Linien von H, He, 
C,N, 0, Sı, S und andere, vor allem aber die Linien der ionisierten Elemente. 
Endlich fehlen die Absorptionslinien von He im allgemeinen in den Spektren 
der Sterne mit niedriger Temperatur, einschließlich der Sonne. Alle diese Fälle 
müssen gesondert behandelt werden. So kann man z. B. in den Atmosphären 
der Sterne später Klassen, unter Einbeziehung der Sonne, die relative Häufig- 
keit von H, C, N und O aus dem Studium der Molekülbanden der Verbindungen 
CN, C,, OH, NH und CH bestimmen. Ferner wurden in jüngster Zeit im Sonnen- 
spektrum sehr schwache verbotene Sauerstofflinien entdeckt, die Übergängen 
mit niedrigen Energieniveaus des Sauerstoffatoms entsprechen. Folglich kann 
die Anwendung der BoLtzmAannschen Formel in diesem Fall keine großen 
Fehler verursachen. Später werden wir andere Methoden zur Bestimmung der 
Häufigkeit des Wasserstoffs kennenlernen. Die Häufigkeit des Heliums setzt 
man in den Atmosphären der Sterne mit niedriger Temperatur gewöhnlich 
gleich der Häufigkeit des Heliums in der Sonnenphotosphäre, in der man sie 
für die Chromosphäre und die Protuberanzen bestimmt. Hierbei nimmt man 
an, daß die chemische Zusammensetzung der Chromosphäre ‚und der Pro- 
tuberanzen die gleiche ist wie die Zusammensetzung der tieferen Schichten der 
Sonnenphotosphäre (siehe $$ 20 und 21). 


2. Die Verteilung der Atome auf die Anregungszustände 


Aus unseren Ausführungen folgt, daß die Hypothese über die BOLTZMANN- 
sche Verteilung bei dem Problem der chemischen Zusammensetzung der Stern- 
atmosphären eine große Rolle spielt. Daher müssen wir uns etwas näher mit 
ihr beschäftigen. Teilweise kann man sie mit Hilfe solcher graphischer Dar- 
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stellungen wie in Abb. 34 nachprüfen. Die Linearität der Abhängigkeit zwi- 
schen &, und 1g— scheint für die Anwendbarkeit des BoLtzmannschen Ge- 


setzes auf die Sternatmosphäre zu sprechen. Doch selbst in diesem Fall bestehen 
Unklarheiten. Die in $ 12 behändelte merkliche Differenz zwischen den ermit- 
telten Werten T, und T, hat bis heute noch keine Erklärung gefunden. 

Welches sind die Voraussetzungen der Theorie in dem vorliegenden Fall? 
In erster Linie ist hier auf folgende gemeinsame Eigenschaft der Ionisations- 
und der Anregungsprozesse in den Sternatmosphären hinzuweisen. Beide Pro- 
zesse werden nämlich praktisch durch das Strahlungsfeld und nicht durch Stöße 
zwischen den Teilchen bestimmt. (Für die Anregungsprozesse kann man dies 
leicht mit Hilfe von analogen Rechnungen nachweisen, wie wir sie in $8 für die 
Ionisationsprozesse durchgeführt haben.) Die Materiedichte in den Sternatmo- 
sphären ist zu gering, als daß die Anregung durch Stöße wirksam genug werden 
könnte. Dann ist aber die Hauptbedingung für die Richtigkeit der BOLTZMANN- 
schen Formel, daß das Feld der anregenden Strahlung mit dem Strahlungsfeld 
im thermodynamischen Gleichgewicht identisch ist. Mit anderen Worten, in 
einem vorgegebenen Punkt muß J, der Pranckschen Funktion B,(T) in die- 
sem Punkt gleich sein. Diese Bedingung ist notwendig und hinreichend für die 
Existenz der BoLtzmansschen Verteilung, natürlich bei Abwesenheit äußerer 
störender Einflüsse (z. B. eines starken elektrischen Feldes). 

Wir untersuchen, wie diese Bedingung in den Sternatmosphären erfüllt ist. 
Da wir nur die allgemeinen Prinzipien erkennen wollen, können wir das im 
Abschnitt 2 des $ 10 betrachtete Modell, d.h. das Modell mit einer linearen 
Entwicklung der Funktion B,, benutzen. 

Auf Grund von (10.11), (10.17) und (8.10) können wir. 


2 ! 
3% B,(T,) (li 9) 


er eVEU+mE+emt, (15.2) 


Dr en 


schreiben. 
Nach (3.6) ist die Anzahl der in 1 sec von rn, Atomen unter der Einwirkung 
eines Strahlungsfeldes J, vollzogenen Übergänge n; -, „ gleich 


Ar 


: 
En et 2 rd Ted; (15.3) 


wobei die Integration über die ganze dem Übergang ö — k entsprechende Linie 
zu erstrecken ist. . 

Wenn wir in (15.3) den Ausdruck (15.2) einführen und die Formel (11.39) für 
den selektiven Absorptionskoeffizienten benutzen, können wir die Abhängig- 
keit des Produktes J,o, von der Frequenz innerhalb des Spektralbereiches, den 
die Linie einnimmt, darstellen und damit entscheiden, welche Bereiche der 
Linie die Anregung des Atoms am stärksten beeinflussen. Entsprechende für 
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verschiedene &,,x, usw. durchgeführte Rechnungen haben ergeben, daß die 
zentralen Bereiche der Linien den größten Einfluß besitzen, weil der Ab- 
sorptionskoeffizient nach (11.39) in der Linienmitte ein scharfes Maximum 
besitzt (DoPrLEer-Kern). Auf diese Weise brauchen wir beim Studium der Ab- 
weichungen der Größe J, von B, nur die unmittelbar in der Mitte gelegenen 
Teile der Absorptionslinien zu berücksichtigen. 

Zur Bestimmung der Differenz J, — B,betrachten wir eine hinreichend starke 
Linie, in deren Mitte n,, > 1 ist. Außerdem nehmen wir zunächst an (was oft 
erfüllt ist), daß e, <1l und e,n,, <1l ist. In diesem Fall schreibt sich die Glei- 
chung (15.2) für die Linienmitte folgendermaßen (über b, Siehe $ 8): 


I, B,(T) — BT) Ee "m". (15.4) 


Aus (15.4) folgt, daß an der äußersten Grenze der Atmosphäre, wo r, = 0 
und T = T,,,J,, = 0 ist. Dieses Resultat, mit dem wir schon im vorangehenden 
Paragraphen bekannt geworden sind, spricht dafür, daß die theoretische zen- 
trale Restintensität der starken Linien für e, <1 praktisch gleich Null ist. 
Somit entspricht die anregende Strahlung an der Grenze der Sternatmosphäre 
nicht der Strahlung im thermodynamischen Gleichgewicht. Wenn wir jedoch 
ein wenig in die Atmosphäre eindringen, etwa um r, = 0,1, wird der Exponent 
in (15.4) beträchtlich größer als Eins. Wenn z.B. n,, = 10% ist, erhalten wir 
Y3n,,t, = 17 für 7, = 0,1, wobei e-1? #4 - 10-8 ist. Selbst bei r, = 0,02 ist 


er z 0,03. Mit anderen Worten, es ist zu erwarten, daß in der gesamten 
Sternatmosphäre die Näherung J, = B,(T) gültig ist, wobei T die lokale Tem- 
peratur ist. Lassen wir nun die Voraussetzungen e, <1l und e,n, <1 fallen, 
so tritt die Annäherung an den Gleichgewichtszustand noch früher ein, weil 
sich bei &, — 1 die vorliegenden Bedingungen immer mehr den Bedingungen 
des thermodynamischen Gleichgewichtes annähern. Tatsächlich gilt im Falle 
e, = 1, doch wiederum bei n,, > l an Stelle von (15.4), 


J„= B,(T) — on a (15.5) 

en y3 
Insbesondere finden wir für die Grenze der Atmosphäre, wo 7, =0 und 
T=T,Iist, J, * SB,(T,). Der Faktor 5 ist dem Verdünnungsfaktor an der 


Grenze äquivalent.!) Durch das Auftreten von 7, vor t, im Exponenten (an 


Stelle von Yn,.) vollzieht sich der Übergang zum thermodynamischen Gleich- 
gewicht noch schneller. 


Auf diese Weise können wir für die starken Linien und in etwas geringerem 
Maße für die mittleren Linien erwarten, daß praktisch in der gesamten Stern- 


| 92 
1) Die geringe Abweichung des Ausdruckes 373 von 1 ist auf die Ungenauigkeit der bei 
der Ableitung von (15.2) benutzten Methode zurückzuführen. 
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atmosphäre die BOLTZMANNsche Formel — natürlich auf jedem Niveau mit der 
Temperatur, die diesem Niveau entspricht — anwendbar ist. 

Bei schwachen Linien ist n,, < 1 oder ,, <1, d.h., das Strahlungsfeld ist 
näherungsweise gleich demjenigen, wie es beim Fehlen von Absorptionslinien 
auftritt. Es liegt auf der Hand, daß unter diesen Bedingungen die Abweichung 
der Größe J,, von B,(T) in der Hauptsache durch das Auftreten des Gradienten 
dB,/d T bestimmt wird. 

Was die Beobachtungen anbelangt, so vermitteln sie uns die Vorstellung von 
‘einem gewissen für die gesamte Sternatmosphäre gültigen mittleren An- 
regungszustand. Daß man hierbei gewöhnlich (bis e, < 5 eV) eine lineare Ab- 


hängigkeit zwischen 1g = und e, erhält, spricht dafür, daß sich in diesem Fall 


L ; 

die Anregungsbedingungen nicht weit von den Bedingungen des thermo- 
dynamischen Gleichgewichtes entfernen. Dieser Umstand ist ohne Zweifel dar- 
auf zurückzuführen, daß in dem beobachteten Spektralbereich der Gradient 
d B,/dT, in den Atmosphären der gewöhnlichen Sterne und der Sonne verhältnis- 
mäßig klein ist, wie auch aus den theoretischen Rechnungen folgt. Dagegen 
muß man bei großen &, äußerste Vorsicht walten lassen, weil diese e, den fernen 
ultravioletten Spektralbereichen entsprechen, in denen der Gradient dB,/dr, 
jn zahlreichen Fällen sehr groß ist. Endlich dürfen wir die bisher noch un- 
geklärte Tatsache nicht vergessen, daß sich aus den Beobachtungen T,<T, 
ergibt, d.h., daß die mittlere Anregungstemperatur kleiner ausfällt als die 
effektive Temperatur. Insbesondere ergibt sich aus Berechnungen, daß die An- 
wendung der Formel (15.2) die fragliche Ungleichung nicht zu erklären vermag. 
Gewöhnlich erhält man entweder die Gleichung 7’, * T', oder die Ungleichung 
ee I 

In der Regel liefern die Beobachtungen eine graphische Darstellung, die der 
in Abb. 34 dargestellten ähnlich ist. In zahlreichen Fällen ergeben sich jedoch 
Abweichungen von der Linearität. Insbesondere beobachtet man diese Ab- 
weichungen bei den kühlen roten Riesen vom Typ « Bootis. Es zeigt sich, daß 
in den Atmosphären dieser Sterne die Anzahl der Atome, die sich in hohen 
Quantenzuständen befinden, beträchtlich größer ist, als aus den Bedingungen 
des thermodynamischen Gleichgewichtes folgen würde. Somit liegt hier ein 
Verstoß gegen die BoLtTzmAannsche Verteilung vor. Gewisse Linien von Fe I 
im infraroten Spektralbereich der Sonne, z. B. die Linien, deren unterer Term 
e?D ist, deuten ebenfalls auf eine Abweichung von der BoLTzMAnNNschen Ver- 
teilung hin. Die Ursache aller dieser Abweichungen ist bis jetzt noch unbekannt. 


3. Verbesserte Methoden zur Untersuchung der chemischen Zusammensetzung 
der Sterne. Die schwachen Linien 


Die Methoden zur Untersuchung der chemischen Zusammensetzung der 
Sternatmosphäre, die sich auf die Anwendung der elementaren Theorie der 
Wachstumskurven stützen, sind mit einer großen Zahl von Mängeln behaftet, 
die hauptsächlich auf die schematisierenden Voraussetzungen der Theorie 
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zurückzuführen sind (siehe $ 12). Die wichtigste von ihnen ist die, daß wir in 
der erwähnten Theorie das überaus unvollkommene Modell einer streuenden 
„umkehrenden Schicht‘ über einer „Photosphäre‘“ benutzt haben, wobei wir 
die Dicke dieser Schicht für alle Linien als gleich annahmen. Dagegen ist diese 
„Dicke“ und folglich auch die gefundene ‚Anzahl der absorbierenden Atome 
über der Photosphäre‘ mit der Wellenlänge veränderlich, da sich der konti- 
nuierliche Absorptionskoeffizient mit der Wellenlänge ändert. Darüber hinaus 
zeigen direkte Untersuchungen, daß die erwähnte ‚Dicke der Photosphäre“ für 
Linien mit verschiedenem Anregungs- und Ionisationspotential verschieden ist. 

Die zweite Methode zur Untersuchung der chemischen Zusammensetzung 
geht auf das Modell zurück, das die Streuung und die wahre Absorption der 
Strahlung (die allgemeine und die selektive) berücksichtigt. Diesem Fall liegen 
die Strömungsgleichungen (9.29), (9.32) und (10.2) zugrunde. 

Die allgemeinen Prinzipien der zweiten Methode zur Untersuchung der chemi- 
schen Zusammensetzung sind die folgenden: Wenn wir eine gewisse. vorläufige 
chemische Zusammensetzung annehmen, die wir etwa durch Anwendung der 
ersten Methode erhalten, finden wir unter Benutzung der Methode des $ 7 (für 
die Sterne) bzw. der Methode des $ 17 (für die Sonne) für jeden Punkt der 
Sternatmosphäre die Werte 9, p,, 0, T, «,, t, usw. Hierauf leiten wir unter Ver- 
wendung der zu Beginn des $ 13 dargestellten allgemeinen Methode einen Aus- 
druck für n, ab. Dabei muß n, eine Funktion [siehe (13.18)] der Häufigkeit a, 
des vorgegebenen Elementes und der übrigen Parameter 9, p,, 0, T usw. sein. 

Wir geben nun für a, einige Werte vor, die in der Nähe des erwarteten liegen 
(wir sehen a, in der gesamten Atmosphäre als konstant an), integrieren (siehe 
$13) die entsprechende Strömungsgleichung ‘und leiten für jeden der vor- 
gegebenen Werte a, die Kontur der betrachteten Linie ab. Aus dem Vergleich 
dieser theoretischen Konturen mit der aus der Beobachtung ermittelten Kontur 
der betrachteten Linie finden wir das gesuchte a,. Hierbei kann man sowohl 
den Vergleich der Konturen selbst als auch der Gesamtabsorption durch- 
führen. Zu diesem Zweck muß man vorher die Äquivalentbreite W, für die Ge- 
samtheit der theoretischen Konturen ausrechnen. 

Nachdem wir für alle Elemente die Häufigkeit, d.h..a,, bestimmt haben, 
können wir von neuem den Aufbau der Photosphäre berechnen. 

Für eine genauere Berechnung von a, empfiehlt es sich, die Methoden der 
Wachstumskurven heranzuziehen. "Dies kann man folgendermaßen be- 
werkstelligen: Wir betrachten die Gesamtheit aller Linien, die von einem be- 
liebigen unteren Niveau < ausgehen; die Öszillatorstärken f,, seien für alle 
Linien bekannt. Dann können wir nach Vorgabe eines beliebigen Wertes für «a,, 
der in der Nähe des erwarteten liegt, im Einklang mit unseren eben durch- 
geführten Überlegungen für jede betrachtete Linie eine Kontur ableiten und 
die Gesamtabsorption ausrechnen. Hieraus erhalten wir die theoretische Ab- 
hängigkeit zwischen f,, und W,. In einem Diagramm tragen wir hierauf auf der 
Abszissenachse lg f,, und auf der Ordinatenachse 1g (W,/A) für die zugehörigen 

Linien auf und zeichnen .einen Abschnitt der theoretischen Wachstumskurve. 
In dieselbe graphische Darstellung tragen wir die Abhängigkeit zwischen den- 
selben Werten vonlgf,,undlgW,/Aderentsprechenden Linien auf, dieunmittelbar 
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aus den Beobachtungen gewonnen wurden. Wenn die angenommenen Werte a, 
richtig wären, würden die beiden aufgetragenen Wachstumskurven zusammen- 
fallen. Dies ist aber im allgemeinen nicht der Fall. Die theoretische Wachstums- 
kurve erscheint gegen die aus den Beobachtungen gewonnene Wachstumskurve 
(in Richtung der Abszissenachse) etwas verschoben. Aus der bestmöglichen 
Übereinstimmung beider Kurven bestimmen wir dann die Korrektion Alga,. 
Fügen wir diese zu dem vorher angenommenen Wert lga, hinzu, so erhalten 
wir einen verbesserten Wert für a,. 

Im Hinblick auf unsere Ausführungen sind folgende Bemerkungen am 
Platze: 


1. Da a, die Häufigkeit eines vorgegebenen Elementes im Verhältnis zum 
Wasserstoff angibt, können wir, nachdem wir a, für alle Elemente, deren Häufig- 
keit hinreichend groß ist, ermittelt haben, auch die prozentuale Häufigkeit des 
Wasserstoffs berechnen. | 


2. Wenn T, und g’unbekannt sind, müssen wir zur Berechnung des Aufbaues 
der Atmosphäre vorläufige Werte für sie ermitteln. 7’, kann man unter Be- 
nutzung der Skala der efiektiven Temperaturen (oder mit Hilfe der in $ 16 dar- 
gestellten Methoden) bestimmen; g kann man entweder so, wie in $13 an- 
gegeben (Vergleich der theoretischen und der beobachteten Konturen von Hy 
und Hö), oder unter Benutzung der auf irgendeine Weise bestimmten Masse 
(z. B. aus der Masse-Leuchtkraft-Beziehung) und des Radius ermitteln. (Dies 
läßt sich am sichersten für die Bedeckungsveränderlichen mit getrennten Spek- 
tren der Komponenten ausführen.) 

Bei der zweiten Methode zur Untersuchung der chemischen Zusammen- 
setzung ergeben sich zwei Möglichkeiten, die wir so unterscheiden: erstens die 
Verwendung starker und mittlerer Linien und zweitens schwacher und sehr 
schwacher Linien. Die Untersuchung der beiden Fälle zeigt, daß bei dem Pro- 
blem der chemischen Zusammensetzung die Benutzung der schwachen und sehr 
schwachen Linien gegenüber den starken und mittleren Linien oft große Vor- 
züge aufzuweisen hat. Diese Vorzüge sind i im wesentlichen die folgenden: 


1. Im Gegensatz zu.den starken Linien hängt die Intensität der schwachen 
Linien nicht von der bis jetzt nur ungenau bestimmten Dämpfungskonstante 
Ye ab, die überdies:noch mit der Tiefe in der Sternatmosphäre veränderlich ist. 


2. Die zenträlen Bereiche der starken Linien sind viel stärker von den ver- 


gehenden Paragraphen betrachtet haben (Fluoreszenz, Inkohärenz)) verzerrt 
als die schwachen Linien. 


3. Die Ableitung einer hinreichend genauen Kontur stößt bei einer starken 
oder mittleren. Linie gewöhnlich auf zahlreiche Schwierigkeiten. Dagegen kann 
man für die schwachen und sehr schwachen Linien die Lösung (10.43) be- 
nutzen, die genauer 3 als die Lösung (10.20) ist. 

4. Nur sehr wenige chemische Elemente besitzen in den der Beobachtung zu- 


gänglichen Bereichen .des Sonnenspektrums und der Sternspektren starke 
Linien. Die Benutzung von Linien mittlerer Intensität ist unvorteilhaft, weil 
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diese Linien auf dem so geneigten Abschnitt der Wachstumskurve liegen, daß 
sich dieÄquivalentbreite der Linien mit der Anzahl der absorbierenden Atome 
sehr schwach ändert. Daher kann schon ein kleiner Fehler in der gefundenen 
Äquivalentbreite einen sehr großen Fehler in N, oder N,,, hervorrufen. 

Unter diesen Umständen sind die schwachen Linien den starken vorzuziehen, 
wenn auch in vielen Fällen, insbesondere bei der Untersuchung von Spektren 
mit kleiner Dispersion, die starken und die mittleren Linien ein wichtiges Hilfs- 
mittel zur chemischen Analyse der Sternatmosphären sind. 

Die allgemeine Methode zur Bestimmung von a, ist für die schwachen Linien 
und für-die starken Linien praktisch gleich. Wir betrachten jedoch die Sonne, 
bei der die Möglichkeiten für das Studium der chemischen Zusammensetzung 
am günstigsten liegen (man kann Instrumente mit großer Dispersion an- 
wenden), und untersuchen, auf welche Weise man von den schwachen Linien 
Gebrauch machen kann.') 

Wir gehen von der Lösung (10.43) aus. Für die Sonne können wir die Ab- 
hängigkeit der Größe B, von r, aus dem Gesetz der Randverdunkelung er- 
mitteln, das wir aus den Beobachtungen abgeleitet haben. Damit kann man 
auch die Gewichtsfunktionen G, (T,) und G,(r,) bestimmen. Aus den Rechnun- 
gen ergibt sich, daß der Unterschied zwischen diesen Funktionen klein ist. Er 
ist im ultravioletten Spektralbereich am größten, wo er etwa 30% von @, (T,) 
und G, (T,) beträgt. Im roten Spektralbereich fallen dagegen beide Funktionen 
praktisch zusammen. Diese Eigenschaften der betrachteten Funktionen folgen 
auch aus der Untersuchung der Ausdrücke (10.44) und {10.45), wenn man be- 
rücksichtigt, daß im allgemeinen Zi,(x) > Ei,(x) ist. Daher können wir in 
(10.43) an Stelle von @, (T,) und G,(r,) ihren Mittelwert einsetzen, den wir mit 
G(T,) bezeichnen. Hierdurch werden im Endergebnis Fehler hervorgerufen, die 
im Mittel 20% nicht übersteigen; dies ist aber für den gegenwärtigen Stand der 
Erforschung der chemischen Zusammensetzung der Sternatmosphäre völlig 
zulässig. | | 

Somit schreiben wir an Stelle von (10.43) 


“ +%- 0, 
R, „(ste G(t,)dt, = em) dt,, (15.6) 


wobei wir im letzten Teil dieser Gleichung die Formel (9.31) berücksichtigt 
haben. 

Für ” führen wir in (15.6) den Ausdruck (13.18) ein. Hierbei können wir in 
Anbetracht dessen, daß in der Photosphäre der Sonne (zum mindesten bis 
4000 A) die kontinuierliche Absorption im wesentlichen durch die H--Ionen 
bewirkt wird, das zweite Glied im Nenner von (13.18) vernachlässigen. Als 


1) M.MINnNAERT, The.theoretical intensities of faint Fraunhofer lines. Bulletin Astrono- 
mical Institutes of Netherlands 10, 339 und 399, 1948. 
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Resultat erhalten wir 


R,= a [ZZ G 15.7 
k,( = 2, G (7,) dr, A ( ) 


Die Integration von (15.7) über die Frequenz ergibt unter Berücksichtigung 
von (12.12) 


1 R,dv PZ = 


Ww, i W, 9) 0, G(T „Zr 12 \ 
A RE FU BE a re Sean d (15:8 

1 y y Der k, H-) N [ed u \ 
) 


wobei sich das Integral über die Frequenz über die Grenzen einer sehr schmalen 
(schwachen) Absorptionslinie erstreckt. 

An Stelle des in der geschweiften Klammer des Ausdruckes (15.8) stehenden 
Integrals können wir (11.5) benutzen, wobei wir mit Hilfe von (11.14) B,, durch 
fi, ersetzen. Als Ergebnis erhalten wir an Stelle von (15.8) 


Ww,_ ae, [EW): 2,,,(2,T) = 
—- 4 [2 4, (H-) 2. dT,. (15.9) 


Te 
A OMePin, 


Die Funktionen @G(rT,) und 7(r,) leitet man gleichzeitig aus den Beobachtun- 
gen ab, welche die Abhängigkeit der Funktion B,(T) von Tr, liefern. p, als 
Funktion von r, findet man aus der Theorie der Photosphären. Somit kann 
man das Integral: auf.der rechten Seite von (15.9) durch numerische Inte- 
gration berechnen. Demnach erhalten wir unmittelbar die gesuchte Größe a,, 
wenn wir aus den Beobachtungen W, bestimmen und f,, kennen. Selbstver-. 
ständlich muß man auch bei dieser Methode eine vorläufige chemische Zu- 
sammensetzung der Sonnenatmosphäre voraussetzen, weil man p, aus der 
Tonisation des Wasserstoffs und der Metalle bestimmt, deren Häufigkeit wie 
früher näherungsweise bekannt sein muß. Wenn man jedoch a, aus den Linien 
der neutralen Metalle bestimmt, kann man - wie wir sogleich ‘sehen werden - 
dies umgehen. 

Wir multiplizieren die Ionisationsgleichung (5.11) und die Gleichung (5.54) 
für r = 0.. Dann erhalten wir unter Beachtung von (5;6) 


N ori h3 Koi 
Dt a eT, (15.10) 
N U ee 2 


2 (2m)? (kT) 


wobei %,,; die Bindungsenergie des ö-ten Niveaus ist. Die meisten Metallatome 
befinden sich in der Sonnenatmosphäre i im einfach ionisierten Zustand, so daß 
N, <Nn,. Daher können wir annehmen, daß die Gesamtzahl n der Atome 
eines beliebigen Elementes in .1 cm? näherungsweise gleich‘ der Anzahl der 
ionisierten Atome desselben Elementes in 1 cm? ist. Folglich können wir an- 
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nehmen, dßr = my + +N, + - = n, ist. Aus diesem Grunde können wir 
für Z,,,(2., T) die Gleichung. 


2, D= = (15.11) 


schreiben; benutzen wir (15.10), so erhalten wir für Zu» T) den Ausdruck 


9Io,;i h? eg 
Zui(P»T) = P, a er eg Baa (15.12) 


5 
2(2m,)? (k TV? 


Führen wir jetzt diese Funktion in (15.9) ein, so erkennen wir, daß sich p, 
herauskürzt,-so daß der unter dem Integral stehende Ausdrück nur eine Funk- 
tion der Temperatur ist. Andererseits findet man die Abhängigkeit zwischen 
der Temperatur und 7, unmittelbar aus den Beobachtungen. Auf diese Weise 
wird das Integral auf der rechten Seite von (15.9) nur auf Grund von Beob- 
achtungen berechnet. Folglich ergeben die schwachen Linien der neutralen 
Metalle unmittelbar die Häufigkeit des vorliegenden Metalles im Verhältniszum 
Wasserstoff. 


4. Die Ergebnisse der Untersuchungen 


Mit Hilfe der dargestellten allgemeinen Methoden - natürlich in verschiede- 
nen Modifikationen - sind eine große Anzahl von Arbeiten durchgeführt worden, 
die sich mit der Untersuchung der chemischen Zusammensetzung der Sonne 
und der Sterne befassen. Auf die’ Sonne sind verschiedene Methoden an- 
gewandt worden; dies ermöglicht es, die Richtigkeit und die Genauigkeit der 
gefundenen Resultate abzuschätzen. Ein Vergleich zeigt, daß in zahlreichen 
Fällen ziemlich große Differenzen in den a, bestehen. Diese Differenzen sind 
hauptsächlich durch Unterschiede in den angenommenen Anregungstempera- 
turen und den Oszillatorstärken f;, verursacht. Dennoch liegen heute in An-. 
betracht der Fülle des Materials für die Sonne und für einige Sterne ziemlich 
zuverlässige Daten über die a, vor. Für diese Objekte beträgt der mögliche 
Fehler in lg «a, im Mittel 0,3—0,5, wenn er auch in einzelnen Fällen beträchtlich 
größere Werte annehmen kann, Dies gilt insbesondere für die Elemente, bei 
denen die untersuchten Linien von sehr hohen Niveaus ausgehen, d.h. von 
Niveaus, die große e&,,, besitzen.. Zu diesen Elementen gehören — wie wir schon. 
erwähnt haben — He, C,N, O, Si, S usw. 

Die in Tabelle 1 (siehe S. 35) aufgeführten Werte von a, für die Sonne wurden 
(außer He, C und N) von CLAAs!) ermittelt, der im wesentlichen die Methode 
der schwachen Linien benutzt hat. Die Häufigkeit des Heliums auf der Sonne 
wurde mit der Häufigkeit des Heliums in der Chromosphäre und in den Pro- 


1) W.CuAAs, The composition of the solar atmosphere. Recherches astronomiques de 
l’Observatoire d’Utrecht XII, part 1, 1951. 
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tuberanzen identifiziert (siehe $$ 20,21). Die Häufigkeit von Cund N wurde aus 
der Untersuchung der Molekülbanden gewonnen. 

Um die Anzahl N, der Atome der verschiedenen Elemente über 1 cm? in 
der Sonnenphotosphäre zu bestimmen, genügt es, die Anzahl N, zu kennen, 
weil N =a,Nn. Für Nn geben verschiedene Autoren etwas verschiedene 
Werte an, die innerhalb der Grenzen 10° und 5 - 10?! liegen. Für Näherungs- 
rechnungen kann man Na = 2,5 : 10°* Atome über 1 cm? setzen. Wir erinnern 
daran, daß N, die Gesamtzahl der Atome über 1 cm? unter Berücksichtigung 
aller Ionisations- und Anregungszustände angibt. 

Außer für die Sonne ist die Bestimmung der chemischen Zusammensetzung 
für Sterne der verschiedenen Typen vorgenommen worden. Die zuverlässigsten 
Angaben liegen für F-Sterne der Hauptreihe und der Riesen, für heiße B-Sterne 
vom Typ 7 Scorpi (siehe Tabelle 1) und sogar für O-Sterne vor. Die relative 
chemische Zusammensetzung (die Größen a,) der Atmosphäre aller dieser Ob- 
jekte einschließlich der Sonne ist näherungsweise die gleiche.!) Darüber hinaus 
zeigt die Betrachtung der Tabelle 1, daß diese chemische Zusammensetzung 
derjenigen der planetarischen Nebel und des interstellaren Gases ähnlich ist. 
Diese Tatsache ist natürlich von großer kosmogonischer Bedeutung. Er darf 
von keiner kosmogonischen Theorie außer acht gelassen werden, die Anspruch 
erhebt, die möglichen Wege der Sternentwicklung zu erklären. 

Nun behandeln wir die Frage nach möglichen Abweichungen von der ‚nor- 
malen“ Zusammensetzung. Hierbei müssen wir mit äußerster Vorsicht zu 
Werke gehen, da es zahlreiche Faktoren gibt, die die Intensitätsverteilung der 
Absorptionslinien verzerren und zu falschen Werten von a, führen können. Zu 
diesen Faktoren gehören: | 


1. Anomale Anregungs- und lonisationsbedingungen für die Atome. Daß 
solche anomalen Bedingungen auftreten können, wird durch das Studium der 
äußeren Sonnenhülle nahegelegt (Chromosphäre, Korona und Protuberanzen). 


2. Die Turbulenz in den Sternatmosphären. Sie wirkt verschieden auf starke 
und auf schwache Linien ein, so daß eine unzulängliche Berücksichtigung 
der Turbulenz ebenfalls zu falschen a, führen kann. 


‚3. Solche Faktoren wie ein allgemeines Magnetfeld können ebenfalls die 
Intensität der Linien ändern. Als Beispiel verweisen wir auf den Stern HD 
125248, bei dem sich das beobachtete Magnetfeld in Phase mit den Intensitäts- 
schwankungen der Linien des ionisierten Europiums zeitlich ändert. Die 
Ursache der synchronen Schwingungen dieser beiden anscheinend unabhängi- 
gen Größen ist darauf zurückzuführen, daß die Europiumlinien bei Vorhanden- 
sein eines starken Magnetfeldes in eine Vielzahl von ZEEMAn-Komponenten 
aufgespalten werden; durch das Ineinanderfließen dieser Komponenten ent- 
steht eine breite und verhältnismäßig intensive Linie. Auf diese Weise vermag 
die Berücksichtigung eines allgemeinen Magnetfeldes offenbar eine ganze Reihe 
von beobachteten Anomalien besonders bei den seltenen Elementen zu erklären. 


\) Es ist im Augenblick noch schwierig, von einer völligen Identität zu sprechen, da die 
vorliegenden Daten noch nicht genau genug sind. 
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Wir zählen die Fälle auf, in denen die Untersuchung der Absorptionslinien 
(und überhaupt das Aussehen des Spektrums) auf eine „anomale‘“ chemische 
Zusammensetzung schließen läßt: 


1. Die Aufspaltung der Spektralsequenz bei der Klasse K: 2 in den Sauerstoff- 
ast (die Klassen K-M) und den Kohlenstoffast (Klasse N). Die Spektren der 
„Sauerstoffsterne‘ vom Typ M sind in der Hauptsache durch die Banden des 
Titanoxyds (TiO) gekennzeichnet. Für die N-Sterne sind die Banden der Koh- 
lenstoffverbindungen, insbesondere die Swanbanden (C,), die Cyanbanden ON 
und die Kohlenwasserstoffbanden CH, charakteristisch. 

Hier haben wir es mit einem sichtlichen Unterschied in der chemischen Zu- 
sammensetzung zu tun. In den Atmosphären der M-Sterne ist der Sauerstoff 
viel häufiger als in den Atmosphären der N-Sterne. Dagegen ist in den Atmo- 
sphären der N-Sterne der Kohlenstoff in beträchtlich größerer Menge vor- 
vorhanden als in den Atmosphären der M-Sterne. 

In ihren umfangreichen Untersuchungen von Spektren der Kohlenstofisterne 
entdeckten G. A. ScHam und W. F. Hase!) noch weitere überaus interessante 
Eigentümlichkeiten dieser Spektren. Insbesondere sind die Linien D, und D, in 
den Spektren gewisser Kohlenstoffsterne etwa zehnmal intensiver als in den 
Spektren der M-Sterne. Anscheinend ist diese Tatsache auf Unterschiede in 
der Temperatur und möglicherweise auf Unterschiede in der Häufigkeit von 
Na zurückzuführen. Was die übrigen Metalle, wie Fe, Cr, Mn usw., betrifft, 
so kann man aus den Intensitäten der entsprechenden Atomlinien schließen, 
daß sie in den Sternen vom Typ N und M etwa die gleiche Häufigkeit besitzen; 


2. die Aufspaltung der. WoLF-RAYET-Sterne in den Kohlenstoffast und den 
Stickstoffast. Die Punkte 1. und 2. werden im folgenden Paragraphen noch ein- 
mal behandelt; u 


3. die „Metallsterne“. Diese Sterne bilden eine große Gruppe von Objekten 
mit widersprechenden spektralen Kriterien, Wenn wir z.B. die Wasserstoff- 
linien oder die K-Linie von Ca II betrachten, könnte man einem solchen Stern 
den Spektraltyp A zuschreiben ; richten wir uns aber nach: den Intensitäten:der 
meisten Linien der neutralen oder .der ionisierten Metalle, so entspricht das 
Spektrum des Sternes etwa dem Typ F5. Das Studium der Spektren dieser 
Sterne zeigt, daß die Häufigkeit a, der Elemente .Ca, Sc, Ti, Zr, V und Mg 
anomal gering ist. Sie ist bei einigen dieser Sterne um das Zehnfache kleiner als 
in den Atmosphären der gewöhnlichen Sterne; 


4. die Gruppe der dem Stern » Sagittae ähnlichen Sterne vom Typ cA, z.B. 
HD 30353 und HD 124448. Die wichtigste Eigenschaft der Spektren dieser 
Sterne sind die im Vergleich zu den Linien des Heliums und der Metalle anomal 
schwachen Wasserstofflinien. Dieser Umstand deutet ohne Zweifel auf den 


!) W. F. Hıse und G.A. ScHArn, Untersuchungen von Spektren der Kohlenstoffsterne. 
Mitteilungen des Astrophysikalischen Observatoriums auf der Krim der Akademie der Wis- 
senschaften der UdSSR 2, 8.51, 1948 (B.®. Tage u T'. A. IHaün, Uccnenosanne cnekTpa 
YTIIePONHBIX 3Bean. MsBectun KpsImckof actrpobusmueckof oÖcepsaropun AH CCCP 2, 
crp.5l, 1948.) 
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niedrigen Wasserstofigehalt der Atmosphären dieser Sterne hin, da man sich 
einen physikalischen Mechanismus, der das fast völlige Fehlen der BALMER- 
Serie (und des BALMER-Sprungs) bei normaler Stärke der Linien der übrigen 
Elemente erklären könnte, schwer vorstellen kann. 

Unsere Ausführungen berechtigen uns zu der Annahme - und hierfür liegen 
gewichtige Gründe vor — daß bei den unter 1. 2. und 4. aufgeführten Sternen 
reale und dabei beträchtliche Abweichungen von der ‚‚normalen‘“ chemischen 
Zusammensetzung auftreten. Bei den Metallsternen ist die Situation nicht sehr 
durchsichtig. Die Dinge liegen so, daß alle Metalle, die eine anomal geringe 
Häufigkeit aufzuweisen haben (Ca, Sc, Ti, Sr, V und Mg) sehr ähnliche Eigen- 
schaften besitzen. Die Atome dieser Metalle haben nämlich zwei Außenelek- 
tronen. Gleichzeitig. zeigen quantenmechanische Rechnungen für Ca II, daß 
der Absorptionskoeffizient anomal weit bis in den ultravioletten Spektral- 
bereich hinein reicht. Daher werden selbst bei einem nur geringen Strahlungs- 
überschuß im ultravioletten Spektralbereich ‚die Ca II-Atome anomal stark 
ionisiert. Im Hinblick auf die Ähnlichkeit der Atome der erwähnten Elemente 
mit den Kalziumatomen kann man annehmen, daß bei Strahlungsüberschuß 
im Ultravioletten eine anomal starke zweite Ionisation der erwähnten Elemente 
stattfindet, was zu der angegebenen Verringerung von a, führt. Beiden Atomen 
der übrigen Metalle, z.B. Fe und Mn, die ebenfalls zwei Außenelektronen be- 
sitzen, ist das Potential der zweiten Ionisation verhältnismäßig groß, so daß 
hier der Einfluß eines Strahlungsüberschusses im Ultravioletten geringer ist. 

Außerordentlich interessante Objekte in bezug auf ihre chemische Zusam- 
mensetzung sind die Kohlenstofisterne vom Typ N. Durch die Forschungen des 
Akademiemitgliedes G. A. Schaın, der im Jahre 1950 mit dem Leninpreis 
ausgezeichnet wurde, und durch die Untersuchungen, die er gemeinsam mit 
W.F. Hase durchgeführt hat, sind unsere Kenntnisse über die Spektren der 
erwähnten Sterne außerordentlich bereichert. 

Im Jahre 1940 zeigte G. A. ScHAın!), daß in den Atmosphären der N-Sterne 
die Kohlenstoffisotope C!? und CH auftreten. Diese Entdeckung wurde durch 
sorgfältige Untersuchungen der Molekülbanden in den Spektren der N-Sterne 
gemacht. Es ist außerordentlich schwierig, Isotope über Atomlinien zu ent- 
decken. Bei den Molekülen erreicht dagegen die Verschiebung der Banden 
zweier beliebiger Isotope recht beträchtliche Ausmaße (bis zu einigen Ä). Bei 
diesen Untersuchungen entdeckte G. A. SCHAIN in den Spektren der N-Sterne 
zahlreiche neue Swan-Banden - C1?C!2, CB C12, C13C13, Später wurden ebenfalls 
CN-Banden entdeckt, die den Isotopen C!? und C!3 entsprechen. 

Eine weitere außerordentlich wichtige von G. A. Scham festgestellte Tat- 
sache ist-die im Verhältnis zu Cl? große Häufigkeit des Isotops C13. Diese 


1) Mitteilungsblatt der Akademie d. Wissenschaften d. UdSSR 10, 8.53, 1940; G.A. 
SCHAIN, The occurence of carbon isotopes in the spectra of N-type stars. Bulletin. des 
Abastumanischen Observatoriums Nr.6, 1942, und die folgenden Arbeiten gemeinsam mit 
W.F.Hasz in den Mitteilungen des Astrophysikalischen Observatoriums auf der Krim. 
(Bectuuk AH CCCP 10, crp.53, 1940; Bionnereup A6dacTyMmaHckoii o6cepBaropun, 
No. 6, 1942. B. ®. T’ase, ssecrun Kpsmicrof acTpobusnueckoi 06cepBarTopum.) 
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Häufigkeit ändert sich von Stern zu Stern und schwankt zwischen 0,05 und 
0,3—0,4. Auf diese Weise ist im letzten Fall die Anzahl der C13-Atome um das 
Zwei- bis Dreifache kleiner als die der O’-Atome, während das Verhältnis der 
Anzahl der C!3-Atome zu den C-Atomen auf der Erde etwa gleich 0,01 ist. 
Folglich ist das Isotop C'? auf der Erde äußerst selten. Für die Sonne ist eben- 
falls eine sehr kleine relative Häufigkeit C!3: C!? kennzeichnend, die auf jeden 
Fall kleiner als 1/30 ist. 

Die Frage nach der Häufigkeit der Isotope C!? und CW3 in den Sternatmo- 
sphären steht in direktem Zusammenhang mit der Frage nach den Energie- 
quellen der Sterne. In dem bekannten Kohlenstoffzyklus spielen die Isotope 
C3 und C!? eine überaus wichtige Rolle (siehe Kapitel VII). 

Zum Abschluß des vorliegenden Paragraphen weisen wir auf die Wichtig- 
keit hin, die chemische Zusammensetzung von Sterngruppen zu untersuchen, 
die verschiedene kinematische und geometrische Kennzeichen besitzen. Dies ist 
für das Studium der Sternentwicklung in der .Galaxis von großer Bedeutung. 

Von sehr großem Interesse ist der Vergleich der chemischen Zusammenset- 
zung von Sternen, die zu verschiedenen Untersystemen mit beträchtlich von- 
einander abweichenden Geschwindigkeitsstreuungen gehören. Wir erinnern 
daran, daß die Geschwindigkeitsstreuung mit den räumlichen Charakteristiken 
des Untersystems zusammenhängt. Gewöhnlich haben die „flacheren‘ Unter- 
systeme eine kleinere, die mehr „kugelförmigen‘‘ Untersysteme eine größere 
Geschwindigkeitsstreuung (siehe die Übersicht von P. P. PARENAco [21, 
S. 69]). | 

Die Verschiedenheit der geometrisch-kinematischen Charakteristika für ver- 
schiedene Untersysteme rechtfertigt die Annahme, daß die Herkunft der zu den 
verschiedenen Untersystemen gehörigen Sterne verschieden ist [22], so. daß 
'man erwarten kann, daß auch die chemische Zusammensetzung der ent- 
sprechenden Sterne verschieden ist. Das gegenwärtig vorliegende Material be- 
stätigt diese Vermutung. 

Das Studium der Riesen vom Typ G und K zeigt, daß in den Spektren der 
Sterne, die eine verhältnismäßig große Geschwindigkeitsstreuung besitzen, die 
CN-Banden im Vergleich zu den CN-Banden in den Spektren der Sterne mit 
geringerer Geschwindigkeitsstreuung geschwächt sind. Die umgekehrte Gesetz- 
mäßigkeit (eine Verstärkung der Banden in den Spektren der Sterne mit größe- 
rer Geschwindigkeitsstreuung) beobachtet man bei den CH-Banden. 

Bei den Zwergen vom Typ F ist das Verhältnis der Äquivalentbreiten der zu 
CH und Fe I gehörigen Linien in den Spektren der Sterne, die eine verhältnis- 
mäßig große Geschwindigkeitsstreuung besitzen, ebenfalls vergrößert. 

Diese Tatsachen (und noch gewisse andere) können durch die Annahme er- 
klärt werden, daß in den Atmosphären der Sterne, die eine große Geschwindig- 
keitsstreuung besitzen, die prozentuale Häufigkeit der Metalle und in geringe- 
rem Maße der Metalloide — O, C und N - gegenüber der Häufigkeit der gleichen 
Elemente in den Atmosphären der Sterne mit kleinerer Geschwindigkeits- 
streuung geringer ist. 

Ähnliche Ergebnisse erhält man bei dem Vergleich der Atmosphären der 
Unterzwerge und der Sterne der Hauptreihe. Die Unterschiede in den Spek- 
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'tren der Sterne beider Gruppen können nämlich durch eine geringere Häufig- 

keit an Ca, Fe (und möglicherweise an den anderen: Metallen) in den. Atmo- 
sphären der. Unterzwerge, d.h.. von Sternen, die zu einem kugelförmigen 
Untersystem gehören, erklärt werden. 

Was den Wasserstoff anbelangt, so ist auf Grund der erwähnten Unter- 
suchungen die prozentuale Häufigkeit in den Atmosphären der Sterne, die eine 
große Geschwindigkeitsstreuung besitzen, anscheinend praktisch genauso groß 
wie in den Atmosphären der Sterne mit kleiner Geschwindigkeitsstreuung. 


$ 16. Die Deutung der Spektralsequenz. Der Effekt der absoluten Größe. 
Die Skala der effektiven Temperaturen 


1. Vorbemerkungen 


In $15 haben wir gesehen, daß die chemische Zusammensetzung der Atmo- 
sphären der überwiegenden Mehrheit der zu den verschiedenen Spektraltypen 
gehörigen Sterne ungefähr gleich ist. Folglich werden die Verschiedenheiten in 
den Sternspektren innerhalb der Spektralsequenz keineswegs durch Unter- 
schiede in der chemischen Zusammensetzung der Sternatmosphäre verursacht. 
Seit der Aufstellung der Ionisationstheorie der. Sternatmosphären (1920) hat 
sich die Ansicht durchgesetzt, daß der Hauptfaktor, der die Änderung des Cha- 
rakters der Sternspektren längs der Spektralsequenz bewirkt, die Änderung der 
Temperatur ist. Unter diesem Gesichtspunkt wird das Aussehen des Spek- 
trums (d.h. das Auftreten von bestimmten Spektrallinien, ihre relative Inten- 
sität usw.) eines beliebigen Sternes innerhalb der Spektralsequenz im wesent- 
lichen nur durch die Temperatur bestimmt. Diese Vorstellung stimmt mit der 
Linearität der HARVArD- Spektralklassifikation überein, einer Klassifikation, 
die von nur einem Parameter abhängt und rein empirischen Charakter 
besitzt. 

Vom physikalischen Standpunkt betrachtet, sind diese Ergebnisse unmittel- 
bar einleuchtend, weil der Charakter des Sternspektrums bei einer vorgegebenen 
(und dabei ein und derselben) chemischen Zusammensetzung von den loni- 
sations- und Anregungsbedingungen in der Sternatmosphäre bestimmt wird. 
Diese ist aber im wesentlichen von der Temperatur des Sternes abhängig. 

An dieser Stelle müssen wir jedoch die Einschränkung ‚im wesentlichen“ 
hervorheben. In Wirklichkeit hängt.nach der Formel (5.11) die Ionisation nicht 
nur von der Temperatur, sondern auch von dem Elektronendruck p, ab, wenn 
auch natürlich in weit geringerem Maße. Daher ist das Aussehen der Spektren 
zweier Sterne mit gleicher Temperatur, doch mit verschiedener Leuchtkraft 
und folglich verschiedenem mittlerem p,, etwas verschieden. Überhaupt wer- 
den wir weiter unten erkennen, daß sich die Spektren der zu dem gleichen Spek- 
traltyp gehörigen Zwerge und Riesen durch zahlreiche Merkmale voneinander 
unterscheiden. Neben Verschiedenheiten im Ionisationsgrad treten Unterschiede 
auf, die durch den Druckeffekt bedingt sind. (Die Atmosphäre eines Riesen 
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zeigt eine größere Verdünnung als die Atmosphäre eines Zwerges.) In Hinblick 
hierauf muß eine genauere empirische Spektralklassifikation mindestens zwei- 
‚parametrig.sein, d.h., das Spektrum eines Sternes ist durch die Angabe von 
zwei Parametern zu charakterisieren. Als einen der Parameter kann man den 
Spektraltyp nehmen, der gegen eine Temperaturänderung überaus empfindlich 
ist, und als zweiten irgendeinen besonderen Index (oder mehrere Indizes), der 
gegenüber einer Änderung der absoluten Größe!) sehr empfindlich ist (wenn er 
auch von einem Temperatureinfluß nicht völlig frei ist). Die erste Aufgabe des 
Beobachters besteht darin, jedem Stern diese beiden Parameter x und y zu- 
zuordnen. Die zweite Aufgabe ist die Aufdeckung des Charakters der Abhängig- 
keit dieser empirischen Parameter von T und g: 


x — hı (T,g); 
y— h(T,g), (16.1’) 


und die Ermittlung der Größen 7 und g aus den vorgegebenen x und y. 

Zum Abschluß unserer kurzen Einführung erinnern wir, daß die Linearität 
der Hırvarp-Klassifikation, beginnend mit der Klasse K 2, scharf verletzt 
wird, da an dieser Stelle eine Aufteilung der Spektralsequenz in drei Äste ein- 
tritt: die Sterne K-M, die Sterne K-R-N und die S-Sterne. 

Für die Spektren der Sterne K-M sind die Banden des Titanoxyds charak- 
teristisch (die bei den Sternen K 5 schwach sind, doch bei der Klasse M 8 zu 
erheblicher Stärke anwachsen). Die Spektren der Sterne K-R-N werden durch 
die Kohlenstoff- und Zyanbanden charakterisiert, die sich von RO bis R5 so- 
wie von NO bis N3 verstärken. Es ist kein einziger Stern bekannt, in dessen 
Spektrum gleichzeitig sowohl Titan- als auch Kohlenstoffbanden vorhanden 
sind. Für die Spektren der S-Sterne sind Zirkonoxydbanden charakteristisch. 

Wie wir schon in $15 erwähnt haben, liegen in diesen Fällen anscheinend 
reale Unterschiede in der chemischen Zusammensetzung vor. 

Wir untersuchen jetzt unter Zugrundelegung der Hauptergebnisse der Theo- 
rie der Sternatmosphären, wie sich der Charakter eines Spektrums bei einer 
Änderung der Temperatur und der Schwerebeschleunigung auf der Sternober- 
fläche ändert. Bei der Lösung dieser Aufgabe in den zwanziger Jahren dieses 
Jahrhunderts entstand ein Spezialgebiet der theoretischen Astrophysik, die 
Ionisationstheorie der Sternatmosphären. Dieses Spezialgebiet ent- 
wickelte sich wegen der damaligen Unvollkommenbheit unserer Kenntnisse über 
die Entstehung der Absorptionslinien lange Zeit faktisch unabhängig von der 
Theorie der Intensitäten der Absorptionslinien. Heutzutage kann man diese 
ihrem Wesen nach künstliche Trennung nicht länger aufrechterhalten. Um den 
Charakter eines Sternspektrums für verschiedene T,und g bei einer vorgegebe- 
nen chemischen Zusammensetzung zu untersuchen, müssen wir für diese T,undg 
die Konturen der Absorptionslinien ermitteln (siehe $ 13). Hierauf sind die In- 


!) Für die Hauptreihe ist die absolute Größe des Sternes bei vorgegebener Temperatur 
(über die Masse-Leuchtkraft-Beziehung) eindeutig mit der Schwerebeschleunigung g ver- 
bunden. 
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tensitätsänderungen der benutzten Linien in den Spektren der Sterne mit ver- 
schiedenem T', und g zu bestimmen und diese theoretischen Resultate mit den 
Beobachtungsergebnissen zu vergleichen. Auf diese Weise läuft das Verfahren 
auf Rechnungen hinaus, die sich auf das Material des $ 13 stützen. Allerdings 
sind diese Rechnungen natürlich überaus schematisch, weil sie nicht auf solche 
Faktoren wie die Turbulenz in den Sternatmosphären, die Rotation der Sterne, 
kleine Unterschiede in der chemischen Zusammensetzung usw. Rücksicht neh- 
men. Diese Fragen gehen jedoch schon über den Bereich der zweiparametrigen 
Klassifikation hinaus. 

Aus unseren. Ausführungen folgt, daß wir uns bei der Deutung der wichtig- 
sten charakteristischen Eigenschaften der Spektralsequenz an dieser Stelle auf 
die qualitative Behandlung der Frage beschränken können, da die quantita- 
tiven Berechnungen auf die schon in $13 betrachtete Methode zurückgehen. 
Die Formeln und die Methode der alten ‚lDonisationstheorie der Sternatmo- 
sphären‘“ sind dagegen heute fast bedeutungslos geworden!) 


2. Die Änderung der Linienintensitäten bei wachsender Sterntemperatur 


Wir untersuchen jetzt, wie bei einem bestimmten Wert von g die Intensitäten 
der verschiedenen Absorptionslinien sich bei dem Übergang von Sternen mit 
niedrigem T,, zu Sternen mit höherem 7, ändern. (Den Einfluß einer Änderung 
von g betrachten wir weiter unten.) 

Im folgenden gehen wir davon aus, daß die Intensität einer. beliebigen Linie 
in einem Sternspektrum um so größer ist, je größer die Anzahl der diese Linie 
hervorbringenden Atome ist (siehe $ 12). Daher genügt es, für das Studium der 
qualitativen Intensitätsänderung einer beliebigen Linie in den Spektren der 
Sterne längs der Spektralsequenz die Änderung der Anzahl der absorbierenden 
Atome zu betrachten. | | 

‚Die auffallendsten Eigenschaften für die Spektren der Sterne mit niedrigsten 
Temperaturen sind folgende: 


1. Das Auftreten von Banden, die von Molekülverbindungen herrühren. 


2. Das Auftreten von Absorptionslinien, die vom Gründniveau ausgehen, 
z.B. die Linie 4227 Ä von Ca I. Tatsächlich ist die Anzahl der Atome, die sich 
bei niedriger Temperatur in angeregten Zuständen befinden, nach Formel 
(5.54) klein. 


3. Die Linien der ionisierten Elemente sind in den Spektren dieser Sterne 
verhältnismäßig schwach. 


1) Diese Theorie ging in ihren letzten Varianten von dem Begriff der sogenannten effek- 
tiven optischen Dicke aus, die für alle Absorptionslinien als gleich vorausgesetzt wurde. 
Neuerdings hat es sich jedoch herausgestellt, daß diese Dicke für die verschiedenen Linien 
in Abhängigkeit von dem Anregungspotential, dem Spektralbereich usw. von 0, 2 bis 2 
variiert. 
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Wir untersuchen jetzt, wie sich der Charakter des Spektrums ändert, wenn 
man von den betrachteten kühlen Sternen zu Sternen mit höherem T', übergeht. 


Eine Temperaturerhöhung bewirkt infolge der sich verstärkenden Disso- 
ziationsprozesse ein Abnehmen der Anzahl der Moleküle und folglich eine 
Schwächung der Molekülbanden. Hierbei verschwinden in erster Linie die Ban- 
den, die von den leicht dissoziierenden Verbindungen (mit kleiner Dissozia- 
tionsenergie) herrühren. Das gleiche gilt auch für die Atomlinien, die von dem 
Grundniveau der neutralen Atome ausgehen. Ihre Zahl nimmt (zunächst lang- 
sam, dann aber schneller) mit zunehmender Ionisation ab. 


Die Linien der neutralen Atome, die Übergängen von angeregten Niveaus 
aus entsprechen, zeigen ein anderes Verhalten. Mit wachsender Temperatur 
wächst die Zahl dieser Atome zunächst an [Formel (5.54)]. Daher wird auch die 
Intensität der entsprechenden Linien zunehmen. Diese Zunahme setzt sich aber 
nicht unbeschränkt fort. Mit weiteren Anwachsen der Temperatur nimmt die 
Gesamtzahl der 'neutralen Atome eines vorgegebenen Elementes ab, da sich die 
Ionisation kontinuierlich verstärkt. Aus diesem Grunde erreicht die Intensität 
der Linien, die Übergängen von angeregten Niveaus der neutralen Atome ent- 
sprechen, bei einer gewissen Temperätur ein Maximum. Bei weiterer Tempera- 
turerhöhung werden die Linien schwächer, und von einer gewissen spektralen 
Unterklasse an verschwinden sie. (Eine Ausnahme bilden die Linien der BALMER- 
Serie, die man sogar in den Spektren der O-Sterne beobachten kann. Dies ist 
auf den überaus hohen prozentualen Wasserstoffgehalt der Sternatmosphären 
zurückzuführen.) Wie man leicht einsieht, verschwinden die Linien, die Über- 
gängen vom Grundniveau aus entsprechen, in der Regel später (d.h. bei höherer 
Temperatur) als die Linien, die Übergängen von den angeregten Niveaus aus 
entsprechen. 


Die Lage des Intensitätsmaximums der Linien hängt von dem Ionisations- 
potential des betrachteten Elementes und von dem Anregungspotential des 
Niveaus ab, von dem aus sich der Übergang vollzieht, der diese Linien hervor- 
bringt. Je größer diese beiden Potentiale sind, um so höher muß die Tempera- 
tur sein, bei der diese Linien ihr Maximum erreichen. So wird z.B. das Intensi- 
tätsmaximum der Linien von He I in den Spektren der zu den Unterklassen B 
gehörigen Sterne beobachtet (die Linien desneutralen Heliums treten zum ersten- 
mal in den Sternspektren der Unterklassen. A 1 bis A 2 auf); dagegen besitzen 
die meisten Linien der verhältnismäßig leicht zu ionisierenden und anzuregen- 
den neutralen Metallatome ihr Maximum in den Klassen M,K und G. Dies lie- 
fert insbesondere dafür eine Erklärung, daß in den Spektren der Sterne der 
erwähnten Klassen die Metallinien vorherrschen. 1) Die. Linien der schwer an- 
zuregenden Elemente treten in den betrachteten Spektren nicht. auf oder sind 
äußerst schwach. Eine Ausnahme bildet der Wasserstoff, bei dem schon das 
erste Anregungspotential sehr groß ist (für das zweite Niveau, von dem aus die 
Pen Serie. beginnt, ist E09 = 10, 16 eV). "Trotzdem sind die BALMER- Linien 


IN Nicht ar der:neutralen,sondern auch der ionisierten Metalle nit kleinerem Tonisstione: 
potential... : 
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selbst in den Spektren der Sterne G, K und M ziemlich intensiv ; dies ist auf den 
außerordentlich hohen relativen Wasserstoffgehalt zurückzuführen (siehe $ 15). 

Das Auftreten eines Intensitätsmaximums bei den Linien der neutralen Ele- 
mente steht — wie wir soeben gesehen haben - mit den angeregten Niveaus in 
Zusammenhang. In bestimmten Fällen können aber auch die Linien, die durch 
Übergänge vom ersten Niveau aus erzeugt werden, ein Maximum aufweisen. 

. Wenn infolge des Temperaturanstiegs die Atome beim Zerfall der Molekül- 
verbindungen, durch die sie gebunden sind, frei werden, wird aus diesem Grunde 
die Intensität der entsprechenden Atomlinien ebenfalls zunehmen. Eine hierauf 
folgende Ionisation der Atome wird ein Intensitätsmaximum der Linien und 
weiter eine Intensitätsabnahme zur Folge haben. 

Wir betrachten jetzt die Linien der Ionen. Wenden wir uns zunächst den 
Linien zu, die durch Übergänge von dem Grundniveau eines ionisierten Atoms 
aus entstehen. Beim Übergang zu den Atmosphären immer heißerer Sterne 
vergrößert sich die Zahl der ionisierten Atome (auf Kosten der neu- 
tralen Atome). Daher. wächst die Intensität der Linien der Ionen an, und es 
entstehen neue Linien, deren Intensität ebenfalls anwächst. Die Intensitätszu- 
nahme setzt sich aber nicht unbeschränkt fort. Bei einer weiteren Temperatur- 
erhöhung führt die Verstärkung der zweiten Ionisation der Atome dazu, daß 
die Zahl der einfach ionisierten Atome nach Erreichung eines Maximums sich 
zu verkleinern beginnt. Daher muß die Intensität der Linien, die durch Über- 
gänge vom Grundniveau der ionisierten Atome entstehen, ebenfalls ein ge- 
wisses Maximum in der Spektralsequenz besitzen. Dieses Maximum wird dort 
angenommen, wo die Linien, die den neutralen Atomen des betrachteten Ele- 
mentes entsprechen, schon sehr schwach sind. Außerdem muß es sehr flach 
sein, d.h schwach ausgeprägt, weil die Zahl der einfach ionisierten Atome inner- 
halb eines sehr großen Temperaturbereiches die Zahl der gleichen Atome in den 
übrigen Ionisationszuständen bedeutend übertrifft. 

Es ist selbstverständlich, daß die Linien der ionisierten Atome, die Über- 
gängen von angeregten Niveaus entsprechen, ebenfalls ein Maximum besitzen 
müssen, doch natürlich bei einer höheren Temperatur, da auf die Anregung eine 
zusätzliche Energie verausgabt werden muß. Diese Maxima sind stärker aus- 
geprägt als die Maxima der Linien, die vom Grundniveau der Ionen aus ent- 
stehen. 

Für die ionisierten Atome ist die Lage des Maximums ebenfalls von der Größe 
des Ionisations- und des Anregungspotentials abhängig: Je größer diese sind, 
um so höher ist die Temperatur, bei der man die entsprechenden Linien und das 
Maximum ihrer Intensitäten beobachtet. | 

Die durchgeführten Überlegungen sind auch in vollem Maße für die höheren 
Ionisationsstüfen gültig. e 

Wenn wir uns demnach längs der Spektralsequenz von den kältesten Sternen 
(unter den uns bekannten) zu den heißesten Sternen fortbewegen, beobachten 
wir, daß die einen Linien (und ihre Maxima) durch andere, die ein größeres 
Ionisations- und Anregungspotential besitzen, kontinuierlich abgelöst werden. 
Entsprechend geht auch die allgemeine Änderung des Aussehens..der Stern- 
spektren von solchen Spektren, die durch eine Unzahl von Absorptionslinien. 
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(und anfangs auch Banden) mit starken Überschneidungen der Linien unter- 
teilt sind, in die. verhältnismäßig linienarmen Spektren der frühen Klassen 
vor sich. Wir haben es beim Übergang von den kühlen Sternen zu den heißeren 
Sternen im Mittel mit immer höher ionisierten oder. schwer zu ionisierenden 
(z.B. He I) Atomen zu tun. Doch liegen bei den Atomen mit großen xy, Xı> Xa 
usw. die meisten starken Linien im fernen Ultraviolett, das fürs erste der Be- 
obachtung nicht zugänglich ist. So trifft man in dem der Beobachtung zugäng- 
lichen Spektralbereich im allgemeinen verhältnismäßig selten auf Linien der 
zweifach und dreifach ionisierten Atome. Hierdurch erklärt sich die ‚Linien- 
armut“ in den Spektren der frühen Spektraltypen. 

Es ist interessant, zu bemerken, daß man früher (bis in die zwanziger Jahre 
dieses Jahrhunderts) annahm, das Verschwinden der Metallinien und das Auf- 
treten der Linien der Edelgase sei auf die Zerstörung der Metallatome und die 
Bildung von Atomen der Edelgase zurückzuführen. In Wirklichkeit erklärt sich 
dies durch die mehrfache lonisation der Metallatome, wobei sich sämtliche. 
Linien dieser: Ionen praktisch im unzugänglichen.ultravioletten Spektralbereich 
befinden. Die beobachteten Atomlinien der Edelgase gehen dabei von hohen 
Anregungsniveaus aus, so daß zur Entstehung einer hinreichend großen An- 
zahl von absorbierenden Atomen eine ziemlich hohe Temperatur erforder- 
lich ist. 

Sämtliche hier dargestellten Ergebnisse, d.h. das Auftreten der Maxima und 
der: allgemeine Verlauf der Änderung des Spektrums bei Erhöhung von T,, 
stimmen mit den Beobachtungen vollkommen überein [23, S.292]. Was jedoch 
die quantitativen Schlußfolgerungen anbetrifft, so erzielte die frühere ‚loni- 
sationstheorie der Sternatmosphären“ hauptsächlich in der Aufstellung der 
Skala der ‚„Ionisationstemperaturen‘ gewisse Erfolge (siehe weiter unten). Diese 
Theorie besaß aber im wesentlichen nur elementaren Charakter und ging - ent- 
sprechend dem heutigen Standpunkt - von falschen Angaben über die Absorp- 
tionskoeffizienten aus. Die in den letzten Jahren durchgeführten Rechnungen, 
die sich schon auf die direkte Konstruktion der Konturen für die Absorptions- 
linien stützen, kann man mit einer gewissen Begründung nur bei den Sternen 
der frühen Spektraltypen anwenden, bei denen die Absorption durch den Wasser- 
stoff bestimmt wird. Für die-kühleren Sterne vom TypF, G, K- und M, bei 
denen die kontinuierliche Absorption durch die negativen Wasserstoffionen und 
ferner durch die Metalle und die Moleküle hervorgerufen wird, liegen noch keine 
Rechnungen vor, die den Verlauf der Intensität mit 7‘, angeben. Früheren Rech- 
nungen lag die Vorstellung zugrunde, daß die Absorption in den Atmosphären 
der genannten Sterne durch die Metalle und den Wasserstoff verursacht würde. 

Auch für: die sehr heißen Sterne, bei denen die Absorption der Strahlung 
durch Wasserstoff, Helium und freie Elektronen bewirkt wird, sind noch keine. 
ausreichend begründeten Rechnungen durchgeführt worden. 

Die Untersuchung .des Verhaltens der verschiedenen Linien längs der Spek- 
tralsequenz ist nicht nur für die Lösung der allgemeinen Aufgabe, eine Deutung. 
für:die Spektralsequenz zu finden, von Wichtigkeit. Sie findet in zahlreichen 
Fällen auch praktische Verwendung. Solch ein Fall ist die Aufstellung der Skala 
der Sterntemperaturen. Wir nehmen an, daß wir Sterne betrachten, die prak-. 
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tisch ein und denselben Wert der Schwerbeschleunigung g, aber verschiedene T', 
besitzen. Wir kombinieren die theoretischen Konturen, berechnen aus ihnen für 
eine beliebige Linie W, und ermitteln den Wert-für T,, bei dem die gegebene 
Linie ein Maximum für W, besitzt. Dies sei bei. T,.— (7,)„, der Fall. Anderer- 
seits wählen wir Sterne aus, die zu verschiedenen Spektraltypen gehören, doch 
ungefähr den gleichen Wert von g besitzen, und bestimmen auf spektralphoto- 
metrischem Wege, bei welchem Spektraltyp W, für die betrachtete Linie ein 
„Maximum annimmt. Dies sei etwa..bei dem. Spektraltyp F 5 der Fall. Folglich 
können wir annehmen, daß die effektive Temperatur des Spektraltyps F5 gleich 
(T ,)„, ist. Auf dieselbe Weise können wir 7, auch durch viele andere Linien 
bestimmen, die das Maximum von W, im allgemeinen bei anderen Spektral- 
typen- annehmen. Auf diese Weise erhalten wir die Skala der sogenannten 
„Lonisationstemperaturen‘“,.d.h. eine Beziehung zwischen dem Spektraltyp und 
der Temperatur. des Sternes, wobei die auf die beschriebene Weise gefundenen 
Temperaturen im Gründe genommen effektive Temperaturen sind, was unmit- 
telbar aus der Methode, nach der sie bestimmt wurden, folgt. 

Die Skala der effektiven Temperaturen müssen wir auch auf die Sterne mit 
verschiedenen Werten von g ausdehnen, weil — wie wir weiter unten sehen wer- 
den — der Einfluß dieses Parameters auf das ermittelte 7’, in zahlreichen Fällen 
beträchtlich ist. 

Die Aufstellung der Skala der „Ionisationstemperaturen‘“ war eine der Haupt- 
aufgaben der alten „‚Ionisationstheorie“ der Sternatmosphären [10, KapitelIV]. 
In Anbetracht der starken Vereinfachungen dieser Theorie sind jedoch die aus 
: verschiedenen Linien für ein und denselben Spektraltyp bestimmten T', häufig 
verschieden. 

Gegenwärtig besitzt die Methode der Maxima nur noch bei den heißen Ster- 
nen vom Typ O und B eine gewisse Bedeutung; bei diesen Sternen begegnet die 
Aufstellung einer Temperaturskala zahlreichen Schwierigkeiten (siehe weiter 
unten). Natürlich muß man auch hier die alte „Ionisationstheorie“ vollständig 
durch Berechnungen ersetzen, die sich auf die Integration der allgemeinen Strö- 
mungsgleichungen (9.29), (9.32) und (10.2) unter Berücksichtigung der Haupt- 
ergebnisse des $ 13 stützen. Mit. den Resultaten dieser Rechnungen machen wir 


uns etwas später vertraut. 


3. Der Einfluß der Schwerebeschleunigung 


Nachdem wir in großen Zügen den Einfluß der Temperatur des Sternes auf 
sein. Spektrum: betrachtet haben, wenden wir. uns der Rolle der Schwere- 
 beschleunigung g zu. 

"Eine Verschiedenheit der Werte von g hat bekanntlich einen Unterschied in 
den Elektronendrücken zur Folge: je kleiner g, um so kleiner p, und umgekehrt. 
Andererseits ist nach der Formel (5.11) der Ionisationsgrad um. so größer, je 
"kleiner p, ist. Wenn wir: also zwei Sterne mit derselben effektiven Temperatur 
vor uns haben, wobei der eine ein Zwerg und der andere ein Riese ist, wird die 
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Tonisation der Atome in der Atmosphäre des Riesen stärker sein als in der At- 
mosphäre des Zwerges, d.h., der Riese besitzt ein früheres Spektrum als der 
Zwerg. e 

Wir betrachten z.B. zwei Gruppen von Sternen mit verschiedenem g, etwa 
g’ und g”’, wobei g’ > g” sei. Dann treten bei der Fortbewegung längs der Spek- 
tralsequenz in Richtung höherer Temperaturen alle Erscheinungen im Spektrum 
(das Verschwinden der Linien, ihre Maxima, das Auftreten von Linien der ioni- 
sierten Elemente usw.), die von der Ionisation abhängig sind, in der zweiten 
Sterngruppe bei niedrigerem 7’, ein als in der ersten Gruppe. Dies kann man sich 
mit Hilfe der Formeln (5.11) und (5.54) leicht veranschaulichen. Wenn man 
nämlich die angegebenen Formeln benutzt, muß man den Bruchteil der ioni- 
‚sierten Atome eines beliebigen Elementes im Verhältnis zu sämtlichen Atomen 
desselben Elementes (in demselben Volumen) berechnen. Wenn uns r-fach ioni- 
sierte Atome, die sich im k-ten Anregungszustand befinden, interessieren, so ist 
der fragliche Bruchteil, den wir mit y,, , bezeichnen, gleich 


Ya _ nn: (16.1) 
mit 


n- en tTmtmt=dm; (16.2) 


wobei die Summation sich über sämtliche Ionisationszustände erstreckt. 
Für den ersten Faktor auf der rechten Seite von (16.1) gilt nach Formel 
(5.54) 


Er, k 


rn _ Ich hr, (16.3) 


nu 


Der zweite Faktor ist mit Hilfe der Ionisationsgleichung (5.11) zu berechnen. 
Wir schreiben diese fürr = 0,r = 1, r — 2 usw. auf und multiplizieren die hin- 
geschriebenen Gleichungen miteinander. Wir erhalten 


I a KR, = — K,Kık, usw, (16.4) 


wobei wir hier die Bezeichnung (5.17) benutzen. 
In. Verbindung mit (16.4) nimmt der Ausdruck (16.2) die Gestalt 


n = S(T, po (16.5) 
mit 
K K,k K,Kık 
Baer en (16.6) 
Pe p, p, 
an. 
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Unter Benutzung von (16.1), (16.3), (16.4) und (16.5) erhalten wir für 


Ya: Yırs- + Yr,, usw. die folgenden Ausdrücke: 
_ 20 
gone +? 
Es ) (16.7 
Yo, % S(T,p) ) 
au 
91x Koe #7 
ER mare 16.8 
me S(T,D)P. a 
_ En 
92,u KoKıe *7 (16.9) 


me ST, poR 
usw. 

Wie wir schon in $ 5 gezeigt haben, sind die Niveaus der aufeinanderfolgen- 
den Ionisationsstufen gewöhnlich so weit voneinander entfernt, daß (bei vor- 
gegebenem 9,) nur r-fach und (r + 1)-fach ionisierte Atome in genügender Zahl 
vorhanden sind, d.h. z.B. n, und n, oder n, und n, usw.!) Aus diesem Grunde 
wird die Summe (16.6) im wesentlichen nur durch zwei Glieder bestimmt. Da- 
her finden wir in diesem Fall für die neutralen Atome 


ee (16.10) 


e 


Untersucht man die neutralen Atome im Grundzustand, so erhält (16.10) fol- 
gende Gestalt (&,,,ı = 0) 


(16.11) 


wobei wir daran erinnern, daß die Zustandssumme u, von der Temperatur ab- 
hängt. Das gleiche gilt auch für u, , u, usw. In einigen Fällen kann die Änderung 
von u, mit 7’ sogar die Lage des Maximums von %,,, etwas verschieben. Dies 
kann man z.B. bei den Linien erläutern, die den Übergängen vom Grund- 
niveau eines einfach ionisierten Atoms aus entsprechen. Diese Linien können 
wir nur dann beobachten, wenn sie in dem der Beobachtung zugänglichen 
Bereich des Spektrums liegen, d.h., wenn das nächste angeregte Niveau eine 


1) Aus den Untersuchungen der Absorptionslinien folgt, daß in den Sternatmosphären 
bisweilen Atome in drei aufeinanderfolgenden Ionisationsstufen in vergleichbaren Mengen 
vorhanden sein können. Dies ist darauf zurückzuführen, daß sowohl 7 als auch p, innerhalb 
der Sternatmosphäre selbst veränderlich ist. In diesem Fall richten wir uns nicht nach 
dem Ionisationszustand in einem Elementarvolumen, sondern registrieren den gesamten 
Effekt, der durch die verschiedenen Schichten der Atmosphäre hervorgebracht wird. 
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genügend kleine Anregungsenergie besitzt. Gleichzeitig ist das zweite Ioni- 
sationspotential bei einem solchen Atom in der Regel verhältnismäßig hoch. 
Daher gehen die Ionen bei einer Temperaturerhöhung zunächst in den An- 
regungszustand und dann erst in den zweiten Ionisationszustand über. Die Ab- 
nahme der Zahl der einfach ionisierten Atome, die sich im Grundzustand be- 
finden, wird nach dem Maximum nicht so sehr durch die abermalige Ionisation, 
sondern vielmehr durch die Anregung auf das nächste Niveau bewirkt. 
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Abb. 44 


Im allgemeinen überzeugt man sich von dem Einfluß der einzelnen Glieder in 
(16.6) durch ihre unmittelbare Berechnung, natürlich bei vorgegebenem p,. 

Die Anwendung der Gleichungen (16.7) und (16.8) auf das uns interessie- 
rende Problem des Einflusses von p, auf den Verlauf der Größen y,,, ist in 
Abb.44 dargestellt. Auf der Abszissenachse ist die Temperatur und auf der Or- 
dinatenachse das in Prozenten ausgedrückte Verhältnis von n,,, zun auf- 
getragen. Die Kurven A und B geben die Abhängigkeit der Größe y von der 
Temperatur für das Grundniveau des neutralen Kalziums an, von dem ins- 
besondere die Resonanzlinie 4227 Ä ausgeht. Die Kurve A ist für p, = 10 bar 
nach der Formel (16.11) und die Kurve B für p, = 0,1.bar berechnet. Die Kur- 
ven A, und B, stellen die Abhängigkeit der Größe y von der Temperatur für 
das Grundniveau des ionisierten Kalziums dar, von dem die Resonanzlinien H 
und K ausgehen. Die Kurve A. ist für p, = 10 bar, die Kurve B, für 9, = 0,1 
bar berechnet. Die Kurven A, und B, sind aus der Formel (16.11) abgeleitet, 
wobei &,,, =.0 ist, da das betrachtete Niveau das Grundniveau ist. 

Die Kurve ( ist für p, = 10 bar berechnet und stellt die Abhängigkeit der 
Größe y von der Temperatur für das angeregte Niveau des neutralen Kalziums 
dar, von dem aus die Linie 6162 Ä entsteht. Das Potential dieses Niveaus ist 
etwa gleich 1,9 eV. Die Kurve D ist für p, = 0,1 bar berechnet. Beide Kurven 
sind aus der Formel (16.10) mit &,,, = 1,9 eV abgeleitet. Die Kurve Cendlich 
stellt die Abhängigkeit der Größe y von der Temperatur für das angeregte 
Niveau des ionisierten Kalziums mit &,, , = 3,2 eV dar und ist für p, — 10 bar 
berechnet. Von diesem Niveau geht die Linie 3737 Ä aus. Die Kurve D, ist die 


17° 


260 II. Die Entstehung der Absorptionslinien in den Spekiren der Sterne 


zugehörige Kurve mit 9, = 0,1 bar. Beide Kurven wurden aus der Formel 
(16.8) mit &,,, = 3,2 eV abgeleitet. 

Die Kurven der Abb.44 bestätigen vollkommen unsere oben aufgestellte Be- 
hauptung, daß beim Entlanggleiten längs der Spektralsequenz (in Richtung zu- 
nehmender 7) alle Erscheinungen, die von der Ionisation abhängen, bei den 
Sternen mit kleinerem g und folglich kleinerem p, bei niedrigerem 7 eintreten 
als bei den Sternen mit größerem g. 

Wenn wir also zwei Sterne, einen Riesen und einen Zwerg, vom gleichen 
Spektraltyp vor uns haben, so besitzt der Riese eine niedrigere effektive Tem- 
peratur als der Zwerg. Ein und derselbe Spektraltyp bedeutet, grob gesprochen, 
einen gleichen Ionisationszustand der Atome. Daher ist für die Errei- 
chung des vorgegebenen Ionisationszustandes der Atome in der Atmosphäre 
des Riesen mit kleinerem p, eine geringere Temperatur erforderlich als in der 
Atmosphäre des Zwerges. Dies ist beiden Sternen, die kühler als die Sterne vom 
Typ F5 sind, d.h. für die Sterne, bei denen die Aufspaltung in Zwerge und 
Riesen stärker ausgeprägt ist, deutlich zu beobachten. Quantitative Angaben 
‚über die Unterschiede in den T, sind in Tabelle 11 aufgeführt. 


4. Unterschiede in den Spektren der Zwerge und der Riesen. 
Der Effekt der absoluten Größe 


Wir haben eben gezeigt, daß ein Unterschied in T, durch einen Unterschied 
in 9, kompensiert werden kann, so daß ein Riese und ein Zwerg praktisch zu ein 
und demselben Spektraltyp gehören können. In Wirklichkeit ist diese Kompen- 
sation aber nicht vollkommen. Die Spektren der Zwerge und der Riesen sind 
sich gewissermaßen nur ‚im wesentlichen“ ähnlich. Betrachtet man sie dagegen 
eingehender, so bestehen zahlreiche durchaus merkliche Unterschiede. Sie sind 
durch folgende Ursachen bedingt: 


1. Wir schreiben die Ionisationsformel (5.11) in logarithmischer Form an: 
8 5 
My4ı n ie a 5. 5040 2 (27m,)? k? 


lg „et - mu ler + — (1612) 


Tr T 
wobei x, in Elektronenvolt ausgedrückt ist. 


Aus (16.12) folgt, daß eine Vergrößerung oder Verkleinerung von pP. _ 


N, 
für alle Elemente in gleicher Weise verkleinert oder entsprechend vergrößert. 


N,+1 


Dagegen führt die Änderung von T zu einer Änderung von ‚ die für ver- 


.. F r 
schiedene Elemente verschieden ist. Für große xy, ist die Anderung von u bei 
Br r 
vorgegebenem T' größer als für kleine x,. Auf diese Weise ist die „Temperatur- 
kompensation‘“ (die Verkleinerung von 7) beim Übergang von einem Zwerg- 
stern zu einem Riesenstern (vom gleichen Typ) für die leicht ionisierbaren 


$ 16. Die Deutung der Spektralsequenz. Der Effekt der absoluten Größe 261 


Atome zu schwach und für die schwer ionisierbaren Atome zu stark (y, tritt als 


5040 ’ 
Faktor bei dem wichtigsten Summanden par auf). Daher ist zu erwarten, 


daß bei dem Übergang von den Zwergen zu den Riesen die Atome mit kleinem 
x, in den Atmosphären der Riesen stärker und die Atome mit großem x, schwä- 
cher als in den Atmosphären der Zwerge ionisiert sind. Bei den Elementen mit 
y, von mittleren Werten dürften die Unterschiede unwesentlich sein. 

Dies muß sich in dem Verhälten der Absorptionslinien widerspiegeln, was 
man im allgemeinen auch beobachten kann. So sind z.B. die Linien von Cal 
und Sr I bei den Zwergen stärker und bei den Riesen schwächer, während man 
bei den Linien von Ca II und Sr II das umgekehrte beobachtet (für Cal ist 
X = 6,09 eV; für Sr list x, = 5,67 eV; für Ca IL ist y, = 11,82 eV; für Sr Il 
%ı = 10,98 eV). 


2. Wir wissen (siehe $ 13), daß die Kontur einer beliebigen Absorptionslinie 
und ebenfalls ihre Äquivalentbreite durch das Verhältnis n, bestimmt wird: 


EN (16.13) 


Hierbei wird o, neben anderen Faktoren durch die Druckeffekte bestimmt. 
Wenn daher die Temperaturkompensation für die Unterschiede im Ionisations- 
grad für einen Riesen und einen Zwerg vom selben Typ tatsächlich vollkommen 
wäre!), müßte trotzdem ein gewisser Unterschied zwischen den Intensitäten 
der Absorptionslinien in ihren Spektren vorhanden sein. 

Aus unseren Ausführungen können wir folgendes schließen: Betrachten wir 
Sterne vom gleichen Spektraltyp, doch mit verschiedenem g, und messen wir 
in den Spektren dieser Sterne die Äquivalentbreite W, einer beliebigen Linie, 
die gegenüber einer Änderung von p,, also auch von g, ziemlich empfindlich ist, 
soist ein bestimmter Zusammenhang zwischen g und W, zu erwarten. Dies wird 
durch entsprechende Beobachtungen vollkommen bestätigt. In der Praxis leitet 
man jedoch nicht den Zusammenhang zwischen W, und g, sondern zwischen W, 
(oder einer anderen charakteristischen Linienstärke, z. B. der nach Augenmaß ge- 
schätzten Intensität) und der absoluten Helligkeit des Sternes oder seiner bolo- 
metrischen Leuchtkraft L ab. Dieser Zusammenhang ist bekanntlich die Haupt- 
methode zur Bestimmung der spektroskopischen Parallaxen. Den Übergang 
von der Abhängigkeit zwischen W, und g zu der Abhängigkeit zwischen W, 
und L wird durch die Masse-Leuchtkraft-Beziehung ermöglicht (siehe weiter 
unten). Obwohl diese Beziehung nicht universell ist, ist sie nichtsdestoweniger 
für große Gruppen von Sternen im HERTZSPRUNG-RUSSELL-Diagramm erfüllt. 
Für gewöhnlich wendet man in dem Bereich dieser Sterngruppen die Methode 
der spektroskopischen Parallaxen an. Das Wesen dieser Methode besteht be- 
kanntlich in folgendem: Man wählt für eine feste Spektralklasse ein Paar be- 


!) D.h. für alle Atome würde bei einem Riesen eine Verkleinerung von 9, durch eine 
Temperaturerniedrigung des Riesen gegenüber einem Zwerg kompensiert werden. 


I 
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liebiger Linien aus, deren Intensitätsverhältnis sich merklich mit der absoluten 
Helligkeit des Sternes ändert, und bestimmt dieses Verhältnis für eine Reihe 
von Sternen mit bekannten!) und dabei verschiedenen absoluten Helligkeiten 
(doch vom gleichen Typ). Hierauf fertigt man eine graphische Darstellung an, 
auf deren Abszissenachse man die absoluten Helligkeiten in Größenklassen und 
auf deren Ordinatenachse man das angegebene Verhältnis aufträgt. Mit Hilfe 
dieser kalibrierten graphischen Darstellung können wir die unbekannte abso- 
lute Größe eines beliebigen Sternes (wiederum vom gleichen Typ) bestimmen, 
wenn wir in seinem Spektrum das Intensitätsverhältnis der betrachteten Linien 
messen. Zur Erreichung einer größeren Genauigkeit benutzt man nicht nur ein 
Linienpaar, sondern mehrere Paare. 

‚Es liegt auf der Hand, daß sich der Satz von Linienpaaren, die zur Bestim-. 
mung der absoluten Größe notwendig sind, längs der Spektralsequenz ändert. 
Außerdem sind diese Linienpaare und die entsprechend kalibrierten graphi- 
schen Darstellungen (siehe oben) für Instrumente mit verschiedener Disper- 
sion verschieden. Bei den frühen Sternen kann man die absolute Helligkeit ein- 
fach aus der Äquivalentbreite der Linien der BALMER-Serie bestimmen. Eine 
geeignete Methode haben wir schon in$ 13 dargestellt. Ein Verzeichnis der Linien, 
die für die Methode der spektroskopischen Parallaxen geeignet sind, sowie eine 
ausführliche Darstellung der Methode ist in der Literatur zu finden [24, 
S8.241-250; 25, 8.49-53]. 

Es ist zu bemerken, daß die rein empirische Methode der spektroskopischen 
Parallaxen in praktischer Hinsicht außerordentlich fruchtbar war. Sie fußt — 
wie wir soeben erwähnt haben - auf der Annahme, daß alle Sterne des betrach- 
teten und benachbarter Spektraltypen der „Masse-Leuchtkraft-Beziehung“ ge- 
horchen: 

L= ®(M). (16.14) 


Dann finden wir auf Grund der Formeln (4.22) und (13.28), daß die Schwere- 
beschleunigung g eine Funktion der Leuchtkraft und der Temperatur 7, sein 
muß: 

g=F(L,T,). (16.15) 


Andererseits hängt — wie wir oben gesehen haben - der Spektraltyp Sp von 7’, 
und in geringerem Maße von g ab. Daher können wir schreiben: 


Sp =f(9 T,). (16.15’). 


Wenn wir aus (16.15’) die Temperatur 7’, als Funktion von Sp und g be- 
stimmen und sie in (16.15) einsetzen, finden wir | 


g=o(L,Sp). (16.15”) 


Hieraus folgt, daß die Schwerebeschleunigung g bei vorgegebenem S$p eine 
Funktion von L ist und umgekehrt. Dies ist der Grund, weshalb W, bei vor- 
gegebenem S’p hauptsächlich von L abhängen muß. 


1) Die etwa aus trigonometrischen Parallaxen bestimmt wurden. 
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Die Abhängigkeit W, von g bei vorgegebenem T', (oder bei vorgegebenem Sp) 
wird als Effekt der absoluten Größe bezeichnet. 

Das Studium des Effektes der absoluten Größe war ein spezieller Gegenstand 
der „Ionisationstheorie“. Heute muß man jedoch sämtliche Angaben dieser 
Theorie über die Abhängigkeit zwischen W, und g vollständig überprüfen. Die 
erwähnte Theorie war schematisiert und berücksichtigte nicht die durch die‘ 
Stoßdämpfung hervorgerufene Linienverbreiterung. Die Wirksamkeit dieses 
Prozesses wird durch die Dichte der Materie bestimmt und muß folglich vong, 
d.h. bei konstantem 7, unmittelbar von der absoluten Größe abhängen! 
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Abb. 45 


Um den Effekt der absoluten Größe theoretisch untersuchen zu können, müs- 
sen wir so vorgehen, wie wir es oben besprochen haben. Für eine Reihe von 
Werten für 7, und g ist der Aufbau der Sternphotosphären zu berechnen, und 
auf Grund dieser Rechnungen sind die Konturen der uns interessierenden Ab- 
sorptionslinien zu ermitteln. Wenn wir uns dann auf einen bestimmten Wert 
von T, (oder Sp) festlegen, können wir die Abhängigkeit zwischen W, und g 
untersuchen. . 

Wir weisen darauf hin, daß man diese Rechnungen nicht auf die Sterne mit 
großer Leuchtkraft ausdehnen kann, da in den Atmosphären der Überriesen 
Rechnungen unter Zugrundelegung des „dynamischen“ Wertes von g nicht aus- 
geführt werden können (siehe $13). Außerdem übt in den Atmosphären der 
Überriesen die Linienverbreiterung durch Turbulenzeffekte einen verzerrenden 
Einfluß aus (88 12 und 13). 

Im großen und ganzen ist der jetzige Stand der Theorie des Effektes der ab- 
soluten Größe völlig unbefriedigend. Hier liegt noch ein weites Arbeitsfeld. 
Einstweilen wird dieses Problem auf rein empirischem Wege gelöst. 
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Neben der rein quantitativen Methode der spektroskopischen Parallaxen 
kommen in jüngster Zeit sogenannte Leuchtkraft-Klassen in Gebrauch. Die 
Leuchtkraft-Klassen werden mit römischen Ziffern bezeichnet. Die Sterne der 
Klasse I sind Überriesen, während die Sterne der Klasse V in der Hauptsache 
die Sterne der Hauptreihe sind. In Abb.45 ist eine entsprechende graphische 
Darstellung wiedergegeben, die eine vorläufige Kalibrierung der Leuchtkraft- 
Klassen angibt.!) Auf der Abszissenachse sind die Spektralklassen und auf der 
Ordinatenachse die absoluten Größen der Sterne aufgetragen. 

Im Hinblick auf die Deutung der Spektralklassifikation ist zu bemerken, daß 
man diese natürlich weiterhin stetig vervollkommnen muß, um die verschie- 
denen zusätzlichen Faktoren, die ein Sternspektrum charakterisieren, zu be- 
rücksichtigen: die Turbulenz, die Abweichung von der „normalen“ chemischen 
Zusammensetzung usw. 


5. Die Skala der effektiven Temperaturen 


Zum Abschluß gehen wir kurz auf die Skala der effektiven Stern- 
temperaturen ein [20, S.155]. Hierunter wollen wir die aus der Beobachtung 
abgeleitete Beziehung zwischen dem Spektraltyp des Sternes und seiner effek- 
tiven Temperatur verstehen. Es ist klar, daß im Hinblick auf die oben durch- 
geführten Überlegungen diese Beziehung für Sterne mit verschiedener Leucht- 
kraft verschieden ist. 

Uns interessiert nur die effektive Temperatur, weil wir gesehen haben, daß 
gerade die effektive Temperatur des Sternes der eigentliche Temperaturpara- 
meter ist. Mit Hilfe der Relation (4.22) bestimmt sie die gesamte, d.h. die bolo- 
metrische Leuchtkraft L des Sternes und mit Hilfe der Relation (4.21) den 
Strahlungsstrom x H, der zusammen mit der Schwerebeschleunigung g und der 
chemischen Zusammensetzung den thermischen Zustand der Sternatmosphäre 
und das Spektrum bestimmt. Die übrigen Abarten der Sterntemperaturen sind 
Parameter, die gewöhnlich eine nur beschränkte Rolle spielen. 

Auf direktestem Wege kann man T, mit Hilfe der Formel 


L = 4nR2oT (16.16) 


bestimmen, die eine Beziehung zwischen L, Rund T „ darstellt. 

Hierbei stoßen wir jedoch auf eine Schwierigkeit (die bis zur Durchführung 
von geeigneten Untersuchungen unüberwindlich ist), die darin besteht, daß die 
Erdatmosphäre den ultravioletten Spektralbereich der Sternstrahlung mit 
Wellenlängen A < 3000 Ä wegschneidet. Bei Sternen mit genügend großem T, 
kann aber der Anteil der Energie, der von der Erdatmosphäre nicht hindurch- 
gelassen wird, den Energieanteil, der bis zum Beobachter gelangt, beträchtlich 


') Siehe z.B. MORGAN , KEENAN, Krrıman. An atlas of stellar spectra. The University 
of Chicago press. | 
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übersteigen. Nur bei den Sternen, die kühler als die Sonne sind, und bei der 
Sonne selbst ist der Einfluß der von der Erdatmosphäre „weggeschnittenen“ 
Spektralbereiche von geringer Bedeutung. Daher müssen die Methoden zur 
Bestimmung von T, für die Sterne der verschiedenen Spektraltypen auf diese 
oder jene Weise abgeändert werden, wobei man bisweilen auf indirekte Metho- 
den zurückgreifen muß. | 

‚Für die sehr heißen Sterne (die heißer sind als die Sterne vom Typ B 2) sind 
die sichersten Methoden zur Bestimmung von 7, im Augenblick diejenigen, die 
von der Untersuchung der Absorptionslinien (oder Emissionslinien) Gebrauch 


Tabelle 9 


Ionisations- | Anregungs- 


oma potential potential’ per uum 
lgg=4,4 | Igg = 2,4 

Si II 16,3 9,3 12900° 11200° AO 
CI 24,3 18,0 21000 16800 B3 
NII 29,5 18,4 21000 18700 B2 B1-2 
Si III 33,3 18,9 22000 19400 B1-2 B1-2 
Hel 24,5 20,9 18000 14400 B2-3 
ol 34,8 23,3 24000 21000 Bl Bl 
Si IV 44,9 23,9 31500 | 27000 | 09 09 
N II 47,4 Ä 27,3 35000 31500 07-8 09 
CII 47,7 29,4 30600 | 28000 09? 09-B0O 
oO III 54,9 33,7 37400 33600 |09-B0O | 08 
N IV 713: 39,7 39000 33600 
He II 54,2 50,8 44.000 39000 
CIV 64,2 55,5 50000 44.000 


machen. Der Vergleich der theoretischen Energieverteilung im kontinuierlichen 
Spektrum dieser Sterne mit der aus den Beobachtungen gewonnenen Verteilung 
führt zu weitaus unsicheren Resultaten, weil die relative Energieverteilung im 
Spektrum bei hohen Temperaturen schwach von der Temperatur abhängt. 

Die zuverlässigste Methode zur Bestimmung von T', für heiße Sterne aus den 
Absorptionslinien ist die in diesem Paragraphen betrachtete Methode der „Ma- 
xima“‘ der Ionisationstheorie. Die auf diese Weise gewonnenen T', sind in Tab.9 
aufgeführt. Das Anregungspotential bezieht sich auf das untere Niveau der- 
jenigen Linie, deren Maximum aus den Beobachtungen bestimmt wurde 
[Tab.91)]. Die Spektren in den beiden letzten Spalten wurden den Angaben ver- 
schiedener Beobachter entnommen. 


ı) Für die Aufstellung der Tabelle wurden Rechnungen von PANNEKOEK benutzt. Siehe 
A.PANNEKOEK, The stellar temperature scale. Astrophysical Journal 84, 481, 1936. 
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Bei den Sternen der Typen B 2-A0 kann man drei Methoden verwenden: 
1. Die eben angeführte Methode der Maxima. 


2. Den Vergleich der theoretischen Energieverteilung im kontinuierlichen 
Spektrum der Sterne mit den Beobachtungen. 


3. Die Benutzung der bolometrischen Korrektionen. 


Wenden wir uns der zweiten Methode zu. 

Der Vergleich der theoretischen Kurven mit den aus den Beobachtungen er- 
mittelten Kurven muß zur Erreichung der größten Genauigkeit in einem mög- 
lichst großen Wellenlängenintervall durchgeführt werden, unter Einbeziehung 
des Sprunges an der Grenze der BALMER-Serie und des Bereiches von A —= 3000 Ä 
bis zu dieser Grenze (4 = 3646 Ä). Wenn wir der beobachteten Energiever- 
teilung im Spektrum eines Sterns von vorgegebenem Typ auf die bestmög- 
.liche Weise eine theoretische Kurve anpassen, die für eine gewisse Temperatur 
T', abgeleitet worden ist, können wir annehmen, daß diese Temperatur auch den 
betrachteten Spektraltyp charakterisiert. Diese Methode ist zuverlässig genug, 
weil man vom Standpunkt der Beobachtungen die beobachtete Energievertei- 
lung jenseits der Grenze der BALMER-Serie, diesseits der Seriengrenze und die 
Größe des Sprunges D an der Seriengrenze [(siehe Formel (6.28)] als unabhän- 
gige Charakteristika des Spektrums betrachten kann. | 

Wir wenden uns der dritten Methode zu. Auf Grund der ermittelten theore- 
tischen Energieverteilung im kontinuierlichen Spektrum der Sterne können wir 
für die Sterne der verschiedenen Typen die theoretische bolometrische Korrek- 
tion ausrechnen: 


AM poı = M yo — M is- (16.17) 


Dann können wir bei Kenntnis der visuellen Größe M,;, des Sternes (oder der 
photovisuellen) nach der unmittelbar einleuchtenden Formel 


L 
2,ö1g re —= (Myo)o — Mose (16.18) 


auch L bestimmen. (Von den Größen Lo und (Myoı)o wird später die Rede sein.) 
Auf diese Weise reduziert sich die Aufgabe auf die Bestimmung des Sternradius, 
worauf man nach (16.16) mit den bekannten Größen L und R die Größe T', be- 
stimmen kann. 

Dabei kann man ER in zwei Fällen direkt bestimmen: 


1. Wenn der Stern.die Komponente einer Bedeckungsveränderlichen ist und 
man die Spektren beider Komponenten trennen kann (andernfalls könnte man 
nicht feststellen, zu welchem Spektraltyp der Stern gehört, auf den sich dieser 
oder jener Wert von T', bezieht). Außerdem muß die Parallaxe des Systems be- 
kannt sein. Im vorliegenden Fall ermittelt man R aus der Bahnbestimmung. 


2. Wenn die Entfernung des Sterns bekannt ist, kann man interferometrische 
Messungen durchführen, die den Winkeldurchmesser des Sternes ergeben. Für. 
die Sterne früher Klassen liegen derartige Messungen wegen der verhältnis- 
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mäßig kleinen Dimensionen der betrachteten Sterne im Augenblick noch 
nicht vor. | 
Die dritte Methode zur Bestimmung der effektiven Temperaturen ist im 

Grunde genommen eine Verbesserung der nach der zweiten Methode gewonnenen 
Temperaturen, weil man bei ihr eine schon bekannte theoretische Energiever- 
teilung im kontinuierlichen Spektrum der Sterne benutzen muß: 

' Eine Skala der effektiven Temperaturen für heißere Sterne als die Sterne A 0 
[20, S.155], die von KvIpEr unter Zugrundelegung der dargestellten Methoden 
abgeleitet wurde, ist in Tabelle 10 aufgeführt. 


Tabelle 10 
Spektrum | 1gT', Am, Spektrum 187, Am, 

08 4,60 | — 3,8 B3 4,27 | — 2,03 
09 4,50 | — 3,24 B4 4,23 — 1,82 
BO | 4,40 | — 2,70 B5 4,19 | — 1,60 
Bil 4,39 | —- 2,48 B6 4,16 | — 1,44 
B2 4,31 — 2,24 BSs 4,09 | — 1,07 

AO | 403 | — 0,76 


Völlig unbestimmt ist die Frage nach der Temperaturskala für die Sterne von 
sehr frühem Typ. Eine von Kuvı1per durchgeführte Extrapolation ergab für 
diese Sterne sehr hohe effektive Temperaturen. Für den Typ 05 ergab sich 
T, zu 80000°, für den Typ 06 zu 63000° und für den Typ 07 zu 50000°. Es liegen 
aber zahlreiche neue Untersuchungen vor, aus denen hervorgeht, daß diese 
Temperaturen viel zu hoch sind. Anscheinend besitzen die Sterne vom Typ 05 
eine effektive Temperatur, die nicht größer als 45000-50000° ist. Hierbei geht 
die Änderung von T, mit der Änderung des Spektraltyps für die O-Sterne und 
die frühen Unterklassen des Typs B langsamer vor sich, als in Tabelle 10 an- 
gegeben wird. Dieses Problem erfordert noch sehr sorgfältige Untersuchungen. 

Eine Skala der bolometrischen Korrektionen für die Sterne B2-A0 wurde 
von E. MvsrteL unter Zugrundelegung theoretischer Kurven von der Art 
der Abbildung 17 abgeleitet. Für die heißeren Sterne sind die bolometrischen 
Korrektionen auf Grund einer vereinfachten Theorie des Strahlungsgleich- 
gewichtes berechnet worden (Rechnungen von PANNEKOEK). 

Für die Sterne vom Typ A-F ist die Anwendung der für die Sterne vom 
Typ A0-B2 angegebenen Methoden erschwert, weil in ihren Atmosphären die 
Absorption der Strahlung durch den Wasserstoff und die H--Ionen gemeinsam 
bewirkt wird. Zuverlässige theoretische Berechnungen des Strahlungsstromes 
rt H ‚liegen aber im Augenblick für die Sterne dieses Typs noch nicht vor. Daher 
müssen wir uns hier mit Interpolationsmethoden begnügen, da für die Sterne, 
die heißer als die A0Q-Sterne und kühler als die Sterne vom Typ GO-FS8 sind, 
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die Beziehung zwischen der effektiven Temperatur und dem Spektraltyp zuver- 
lässig genug bekannt ist. Aus diesem Grunde wenden wir uns sofort den Sternen 
zu, die kühler als die Sterne vom Typ F8-G0 sind. 

Hier wird die Situation dadurch außerordentlich vereinfacht, daß in den 
Spektren der Sterne F8-G0 der Energieanteil, der in den unzugänglichen Be- 
reich mit A < 3000 Ä fällt, klein und für die Sterne vom Typ K und M ver- 
schwindend klein ist. Für die betrachtete Sterngruppe kann man L mit Hilfe 
radiometrischer Messungen ermitteln, die Am, liefern. Bei bekanntem Am, 
können wir auch ZL bestimmen. Ein System der Größen A m, wurde nach dieser 
Methode zum erstenmal von P.P.PArenAcol) und darauf von KUVIPER auf- 
gestellt. Der Sternradius R kann auf die gleiche Weise bestimmt werden, wie 
es oben dargestellt wurde. Insbesondere liegen für einige rote Riesen interfero- 
metrische Bestimmungen vor. 

Bei den Zwergen sind Bedeckungsveränderliche, deren Spektren getrennt 
werden: können, zu benutzen. Es versteht sich von selbst, daß die sicherste 
Temperaturbestimmung bei der Sonne — einem Zwerg vom Typd G3 — vor- 
liegt. Die effektive Temperatur der Sonne, die man aus der Solarkonstante er- 
mittelt hat, ist gleich 5710°,.(Mpa)a = + 4"7 und L = 2: 10%% erg/sec. Das 
System der auf die beschriebene Weise bestimmten effektiven Temperaturen 
der zu den Typen G, K und M gehörigen Sterne ist'in Tabelle 11 aufgeführt. 
Die Temperaturen für die Sterne vom Typ A5, FO und F5 wurden - wie wir 


Tabelle 11 
Spektrum|. 7, Spektrum 7; Spektrum T, Spektrum R; 
| 
AO 10700° | dGO |. 6000° gG 0 5200° gM2 3200° 
A5 8530 .dG2 5710 gG5 4620 gM4 2930 
FO 7500 |. dG5 5360 gK 0 4230 gM 6 2750 
F5 6470 dK 0 4910 gK5 3580 gM 8, 2590 
— u dK 2 4650 gM O 3400 — _ 
-- — dK 5, 3900 — _ — — 
— -— dM2 3200 _ _ | — _ 


oben erwähnt haben — durch Interpolation gewonnen, wobei die aus den Inten- 
sitäten der Absorptionslinien gewonnenen Anhaltspunkte berücksichtigt wurden. 
Aus Tabelle 11 kann man den Unterschied in 7, für einen Zwerg und einen 
Riesen von gleichem Spektraltyp ablesen. 
In Tabelle 12 ist die auf die angegebene Weise ermittelte Skala der bolo- 
metrischen Korrektionen für die Sterne der verschiedenen Spektraltypen auf- 


!) P.P.PARENAGO, Untersuchung der Masse-Leuchtkraft-Beziehung. Astronomisches 
Journal 14, Nr.1, 35,1937 (IL.II.IIapenaro, Mccnenoganne saBuCHMOCTH CBETUMOCTB- 
Macca. ACTPOHOMHUeckuA skypHaı 14, No.1, 33, 1937). 
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geführt. In dieser Tabelle bedeutet M die absolute visuelle Größe des Sternes; 
ein hinter diesem Wert angeführter Doppelpunkt (:) weist auf die Unsicherheit 
in dem gefundenen Resultat hin. Die in Klammern stehenden Ausdrücke wur- 
den durch Extrapolation gewonnen. 


Tabelle 12 


Spektrum | Hauptast | M = 0,0 |M = —- 4,0 | Spektrum | Hauptast | M = 0,0 |M = 4,0 
F2 — 0,04 | — 0,04 | — 0,04 K4 — 0,55 Ä — 1,11 |‘ — 1,56 
F5 — 0,04 | — 0,08 —0,12 ! K5 — 0,85 | — 1,35 | — 1,86: 
F8 —0,05 | — 0,17. | —028 | K6 | — 114 = = 
Go — 0,06 | — 0,25 — 0,42 MO — 1,43 | — 1,55 — 2,2 
G2 — 0,07 | — 0,31 | —0,52 | MI — 1,70 | -172| —286 
G5 — 0,10 | — 0,39 — 0,65: M2 — 2,03 | — 1,95 — 3,0: 
G8 — 0,10 | — 0,47 — 0,80: M3 — (2,35)| — 2,26 — 3,6: 
Ko — 0,11 — 0,54 — 0,93: M4 — (2,7) | — 2,72 — 
K2 —0,15 | — 0,72 — 1,20 M5 — (3,1:)]| — 3,4: — 
K3 -— 0,31 — 0,89 — 1,35 


| 


Die aufgeführten Tabellen zeigen nur vorläufige Ergebnisse. Die größte Un- 
sicherheit besitzen die Temperaturen der sehr heißen Sterne und der Sterne 
‘vom Typ A und F. Für viele Aufgaben der Praxis ist die Genauigkeit der auf- 
geführten Tabellen jedoch völlig ausreichend. 

Die Skala der effektiven Temperaturen und der bolometrischen Korrektionen 
kann man insbesondere auch dafür benutzen, um in dem „Spektrum-Leucht- 
kraft“-Diagramm die Linien gleicher Radien und, wenn die Sternmassen be- 
kannt sind, die Linien gleicher Massen und gleicher Dichten zu ziehen. 

Ein derartiges Diagramm, das von P.P. PAREnAco angefertigt wurde, ist in 
Abb.46 dargestellt. Es ist sowohl für die praktischen Aufgaben der Stellar- 
astronomie als auch für orientierende Berechnungen bei verschiedenen astro- 
physikalischen Problemen. vorzüglich geeignet. Auf der Ordinatenachse sind 
die absoluten bolometrischen Helligkeiten der Sterne und auf der Abszissen- 
achse lg 7’, und die Spektralklassen aufgetragen. Die groben vertikalen Striche 
auf dem Diagramm bezeichnen Sterngruppen und Sternfolgen. Ihre Höhe gibt 
die ungefähre Streuung in M an. In dem Diagramm sind die Gruppen und die 
Folgen folgendermaßen aufgetragen: A — B = Hauptreihe, © — D = Riesen, 
E — F = Überriesen, @ — H —= Cepheiden, I — K — Unterriesen, L — weiße 
Zwerge, M — N = die von P.P. PArznAco entdeckte Folge der Unterzwerge, 
O0 — P = die weißblaue Folge, deren Kontinuität von B. A. WoORONZOW- 
WELJAMINOW festgestellt wurde. 

Die Linien in dem Diagramm sind Linien gleicher Radien, gleicher Massen 
und gleicher Dichte. Sie sind folgendermaßen markiert worden: Die ausgezo- 
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genen Linien sind die Linien gleicher Radien, die nach der Formel 


lgR = 8,50 — 0,2 Myoı — 21gT, (16.19) 
berechnet wurden. 
Diese Formel [24, S.231-234] wurde aus der Formel (16.16) abgeleitet [unter 
Beachtung, daß die absolute bolometrische Helligkeit der Sonne (Mya)o 
— + 4,97 ist]. 
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Die gestrichelten Linien sind die Linien gleicher Masse. Sie wurden von 
P. P. PARENAGO auf Grund eigener und gemeinsam mit A. G. MAssEWITscH 
durchgeführter Untersuchungen abgeleitet. 

Wir zitieren entsprechende empirische Formeln für den Zusammenhang 
zwischen Ly.ı und der Sternmasse M. 

Für die Sterne des oberen Abschnittes der Hauptreihe, die heißer als die Sonne 
sind: 

M = 0,89 Ipaı "®. (16.20) 


Für die übrigen Sterne der Hauptreihe: 


M = 2,41... (16.21) 

Für die Unterzwerge: . 
1 1 

M= Isa ‘. (16.22) 

Für die Unterriesen: 
YL 

M= 1,8 En ’ (16.23) 

Für die Riesen: 
" M = 1,11noR7%°5, (16.24) 

Für die Überriesen: 

M = 151.1. (16.25) 


Die Werte L,.ı und M sind in Einheiten von (Ly.1)o und M, gemessen. 
Die strichpunktierten Linien des Diagramms stellen die Linien gleicher Dichte 
dar, die aus den bekannten Massen und Radien nach der Formel 


lgo = |gM + 0,6 Mycı + 618 T, — 25,50 (16.26) 


ermittelt wurden; diese wurde aus der Formel M = SmRg und der Formel 


(16.19) abgeleitet. Hierbei ist natürlich von den mittleren Dichten die Rede. 
In diesem Paragraphen haben wir eine zweiparametrige Spektralklassifika- 
tion betrachtet. In Wirklichkeit liegen die Dinge weit schwieriger.. Außer durch 
die effektive Temperatur und die Schwerebeschleunigung auf der Sternober- 
fläche wird der Charakter des Sternspektrums noch durch andere Faktoren 
bestimmt, z.B. die Rotation des Sternes, die Turbulenz der Gase, aus denen 
die Atmosphäre zusammengesetzt ist, usw. Außerdem können Abweichungen 
der chemischen Zusammensetzung der Sternatmosphäre von der „normalen“ 
Zusammensetzung von großem Einfluß sein. Endlich erfordern die Spektren der 
verschiedenen Sternfolgen und Gruppen, wie die Folge der Unterzwerge,. die 
Gruppe der ‚„Metallsterne‘ usw., eine gesonderte Behandlung. | 


KAPITEL II 


Physik der Sonnenatmosphäre 


$1 7. Der Aufbau der Sonnenphotosphäre. Die Granulation. Die Konvektion 


1. Der Aufbau der Sonnenphotosphäre 


Den Bau der Sonnenphotosphäre könnten wir theoretisch nach den gleichen 
Methoden bestimmen, wie wir sie in $7 auf das Studium der Atmosphären der 
A0-Sterne angewandt haben. Wie wir jedoch in $ 6 gezeigt haben, ist die für 
die Sonnenphotosphäre entwickelte Theorie des Strahlungsgleichgewichtes zu 
korrigieren. Der mittlere Absorptionskoeffizient, den man dadurch bestimmt, 
daß man die Beobachtungen und die Theorie in Übereinstimmung bringt, ist 
um das 1,4fache größer als der theoretische Absorptionskoeffizient. Daher ist es 
am zweckmäßigsten, die Theorie des Strahlungsgleichgewichtes nicht auf die 
Sonne anzuwenden, sondern die Temperaturverteilung in ihrer Atmosphäre un- 
mittelbar aus den Beobachtungen abzuleiten. Zu diesem Zweck kann man das 
am Schluß des $ 7 angegebene Verfahren verwenden. Hiernach ist die Energie- 
verteilung auf der Sonnenscheibe in einer beliebigen Wellenlänge so genau wie 
möglich (besonders am Rande der Sonnenscheibe) zu ermitteln. Aus dieser kann 
man dann bei Anwendung der Formel (7.31) das Gesetz für die Änderung der 
Funktion B, mit der optischen Tiefe r, für dieselbe Wellenlänge ableiten. 

Wir untersuchen jetzt, wie wir bei Kenntnis des Zusammenhanges zwischen 
B, und r, und somit des Zusammenhanges zwischen 7 und r, für eine beliebige 
Wellenlänge A die Verteilung der anderen physikalischen Größen, z.B. des 
Gesamtgasdruckes p, des Elektronendruckes p,, der Dichte po usw., als Funktion 
der Tiefe bestimmen können: 

Wir geben die Gleichung des hydrostatischen Gleichgewichtes an, wobei wir 
mit Rücksicht auf unsere Ausführungen in $7 den Einfluß des Strahlungs- 
druckes vernachlässigen können: | 

dp = godh. (17.1) 


In dem Spektralbereich von A = 4000 Ä bis A = 10000-15000 Ä, in dem 
man gewöhnlich 5, als Funktion von r, bestimmt, wird die Absorption der 
Strahlung hauptsächlich durch die negativen Wasserstoffionen bestimmt. In 
diesem Fall wird der auf 1 g der Materie in der Photosphäre bezogene Absorp- 
tionskoeffizient durch die Gleichung (13.13) angegeben, wobei man k, (H-) der 
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graphischen Darstellung der Abb.15 entnehmen kann. Außerdem können wir 
nach den Ausführungen des $ 13 in der gesamten Sonnenatmosphäre (n,)a = Nu 
setzen. | 
Daher können wir 
dt, = x,(H-)odh = nak,(H")p,dh (17.2) 

schreiben. 

Die Division von (17.1)durchryak, (H-)p,dh ergibtunter Beachtung von (13.9) 

dp gMadb 


BEA eo, 17.3) 
dT, k,(H)p, \ 


wobei b die geschweifte Klammer aus (13.9) und etwa gleich 1,8 — 1,9 ist. Es 
ist zu bemerken, daß k, (H-) nur eine Funktion der Temperatur und der 
Wellenlänge (Frequenz) ist. 

Wir multiplizieren (17.3) mit 29 und erhalten 


2 2 
r LA EN (17.4) 
(Hr) 
p 
Wir leiten jetzt einen Ausdruck für den Quotienten 
Pe _ ml _ Mm (17.5) 


p nkT n 


her, wobei n, die Zahl der freien Elektronen in 1 cm? und n die Gesamtzahl der 
Teilchen in 1 cm? ist. 
Für n, können wir 


Nn,= Nu%o —- InE, — Na (Cu — >,0,%,) (17.6) 


schreiben, wobei a, die Häufigkeit eines Elementes im Verhältnis zum Wasser- 
stoff ist [Formel (5.1)]. Die Summation erstreckt sich genau genommen über 
sämtliche Elemente. In der Praxis kann man sich jedoch auf die Metalle be- 
schränken und braucht nur diejenigen zu berücksichtigen, bei denen die Größe 
a,x, verhältnismäßig groß ist. Dies sind besonders die Metalle mit großen rela- 
tiven Häufigkeiten a, und verhältnismäßig niedrigem Ionisationspotential (Mg, 
Na, Ca, Al, Si und Fe). Die Ionisation der anderen Elemente (He, O, C, N usw.) 
liefert in der Sonnenatmosphäre nur sehr wenig freie Elektronen. Die zweite 
Ionisation können wir hier ebenfalls vernachlässigen. 

Die Gesamtzahl aller Teilchen in 1 cm? der Sonnenphotosphäre setzt sich aus 
Atomen und Elektronen zusammen. Von den Atomen braucht man nur die des 
Wasserstofts und des Heliums zu berücksichtigen, weil nach Tabelle 1 die An- 
zahl der anderen Atome beträchtlich kleiner ist. Die Zahl der Elektronen in 
1 cm? kann man nach der Formel (17.6) bestimmen. Hierbei ist klar, daß 
N,< Nu + Ne ist, weil in der Sonnenphotosphäre xy < 1 ist und die Zahl der 
Elektronen in 1 cm?, die von der Ionisation der Metalle herrühren, nicht größer 
sein kann als die Zahl der Metallatome selbst, die ihrerseits beträchtlich gerin- 


18 Ambarzumjan, Astrophysik. 
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Tabelle 13 


Für A = 5010 Ä 
5040 Ä 
hkm!) 7 zu 7: a(H-) lgp, 
| 
0,00 1,143 4410 14,1. 10-2 | 
— 223 0,005 ° 1,0900 1 4623 11,7 1,71 
— 188 0,01 1,058 |. 4786 10,0 19 
— 152 0,02 1,029 | 4898 9,1 0,10 
89 0,03 1,011 4985 8,5 0,22 
-- 104 0,05 0,984 5122 7,6 0,38 
— 94 0,06 0,963 5234 7,0 0,48 
— 1 0,08 0,946 5328 6,5 0,59 
— 6 0,10 0,935 5390 6,2 0,66 | 
=+.67 ı:- Ol 0,929 5425 6,1 0,70 
— 61 0,12 0,927 5437 6,0 0,72 
= 57 0,13. 0,927 5437 6,0 0,73 
- 532 | 01 0,929 5425 6,1 0,74 
— 49 0,15 0,937 5379 6,2 0,71 
— 22 0,24 0,920 5478 5,8 0,85 
un, 0,31 0,896 5625 5,3 1,01 
+ 4 0,40 - 0,874 5765 4,8 | 1,16 
+1 0,48 0,855 5895 4,4 1,28 
| +26 0.65 0,821 6138 3,7 | 153 
A. 288 0,81 0,796 | .:6332 3,3 1,71 
+39 0,98 0,775 6508 3,0 1,87 
+4 | 113 0,758 6 2,8 2,00 
+ 47 1,29 0,742 6792 2,6 2,12 
+ 50 1,46 . 0,728 6923 2,4 2,23 
+ 52 1,60 0,716 7039 2:3 2,32 | 
+ 56 2,00 0,690 7304 2,0 ‚2,52 | 
+ 61 2,5 0,683 7380 1,9 2,58. 


!) »=0 für die Schicht, in der T = 5713°, h > 0 in Richtung zum Sonnenmittel- 
punkt, und A < 0 in Richtung zur Oberfläche. 
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. Für den mittleren Absorptionskoeffizienten 


lgp En < Th) 1gP% lg? 
| 
4,11 16,24 0,00 4670 14 | 418 
4,27 16,38 0,02 4690 198 | 43 
44 | 16853 | 0,04 4740 0,16 ‚4,52 
4,53 16,61 | 008 4780 026 | #6 
4,65 16,72 0,09 4860 ET ee 7; 
4,69 16,75 0,10 4900 0,44 4,79 
4,75 16,81 0,14 4970 0,50 4,86 
4,79 16,84 0,16 5025 0,58 4,90 
4,80 16,85 0,18 5045 0,60 4,91 
4,82 16,87 0,20 5085 0,64 4,94 
4,84 16,89 0,22 5115 0,67 4,96 
1.856 | 1691 0,83 5160 0,70 | 498 
4,87 16,92 0,25 5180 0,72 4,99 
4,98 17,02 0,40 5410 0,94 5,11. 
5,04 17,06 0,55 5600 1,10 5,16 
5,08 17,09 0,70 5770 8 | 521 
5,12 17,12 0,90 5970 1,48 5,25 
516 | 1715 1,34 6350 1,84 5,29 
5,18 17,16 (1,55) (6550) (2,0) (5,32)2) 
| 
| 


2) Die Angaben in Klammern sind extrapoliert. 


18* 
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ger ist als die der Wasserstoffatome. Daher können wir schreiben: 
Nn=Nn-+ Nne= Na{l + a,(He)} = 1,2, (17.7) 


‚wobei wir nach Tabelle 1 a, (He) = 0,2 gesetzt haben. 
Den Ausdruck (17.5) können wir jetzt folgendermaßen umformen: 


ee ne (PT); (17.8) 


weil &5 und x, nur Funktionen von p, und T sind und nach der Ionisations- 
formel (5.16) berechnet werden können.!) Es ist klar, daß man zur Berechnung 
von 9 (p,, T) die Größen a,, z.B. aus Tabelle 1, vorgeben muß. 

"Die Gleichung (17.4) löst man gemeinsam mit (17.8) nach dem Iterations- 
verfahren. | 

Die Integration beginnt an der Grenze der Photosphäre, wo r, = 0 ist. Für 
diesen Wert von 7, haben wir 


T —— To; P, == (P.)o- (17,9) 


Ohne daß die aus der Integration von (17.4) gewonnenen Größen p und p, an 
Genauigkeit einbüßen, können wir annehmen, daß (p,), = 0 ist, wenn auch p, 
an der Grenze der Photosphäre eigentlich von Null verschieden ist und den 
Wert p, in der untersten Schicht der Chromosphäre etwas übertrifft (siehe $ 21). 

Als Resultat der Integration von (17.4) unter Berücksichtigung von (17.8) 
erhalten wir eine Beziehung zwischen 7, p und p,, wobei der Zusammenhang 
zwischen 7’ und 7, schon aus den Beobachtungen bekannt ist. 

Untersuchen wir jetzt, wie.man den Verlauf der anderen Größen in der 
Sonnenphotosphäre findet. | | 

Wir wenden uns der Gesamtdichte o der Materie zu. Nach (17.7) haben wir 
p—=nkT = 1,2nakT. Andererseits ist ng durch die Beziehung (13.9) mit der 
Dichte o verknüpft. Folglich können wir o bei Kenntnis von p und T bestim- 
men. Endlich vollzieht sich der Übergang zu der linearen Tiefe durch (17.1): 


ıf 
= 1 [22, (17.10) 

9/7 0 
"wobei h, eine Integrationskonstante ist. Die Integration von (17.10) führt man 
numerisch durch; den Zusammenhang zwischen p und o haben wir schon er- 

mittelt.. 

Die auf den Seiten 274-275 aufgeführte Tabelle 13 wurde von W.S. BERDI- 
TSCHEWSKAJA unter Zugrundelegung von Angaben von BRUGGENCATE, GOLL- 


wow und JÄGER?) zusammengestellt. Diese Angaben (die Beziehung zwischen 


1) Einige Autoren führen einen mittleren Ionisationsgrad xy der Metalle ein, der im 
Grunde gleich der Summe & a, x, ist. | 

2) P. Tun BRUGGENCATE, H. GoLLnow und F. JÄGER, Über einen Versuch, die wahre 
Intensitätsverteilung am äußersten Sonnenrand zu ermitteln. 2. für Astrophys. 27, 223, 1950 
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B, und T,) wurden aus einer Untersuchung der verfinsterten Sonnenscheibe 
während einer partiellen Finsternis gewonnen. Die Wellenlänge beträgt 5010 Ä. 

Wir weisen darauf hin, daß die gegenwärtig vorliegenden Angaben über das 
Gesetz der. Änderung der Strahlungsintensität auf der Sonnenscheibe von ver- 
schiedenen Fehlern behaftet sind und sich etwas voneinander unterscheiden 
(hier sind noch weitere, sehr sorgfältige Beobachtungen, besonders am Sonnen- 
rand, erforderlich). Trotz der im Augenblick noch vorliegenden unvollkom- 
‚menen Angaben besitzt die betrachtete Methode gegenüber den Methoden, die 
sich auf die Verwendung der Theorie des Strahlungsgleichgewichtes stützen, 
wesentliche Vorzüge. 

Das Problem des Aufbaus der Sonnenphotosphäre könnten wir auch nach der 
gleichen Methode lösen, wie wir sie in $7 für einen A0-Stern durchgeführt 
haben. Dabei muß man ein theoretisches Gesetz für die Temperaturverteilung 
in der Sonnenphotosphäre benutzen. Dieses Gesetz können wir in Übereinstim- 
mung mit unseren Ausführungen über die Sonnenphotosphäre in $ 6 der Glei- 
chung (4.26) entnehmen, wobei wir natürlich einen mittleren kontinuierlichen 
Absorptionskoeffizienten einführen müssen [Formel (6.30)]. In den vier letzten 
Spalten der Tabelle 13 sind die Ergebnisse dieser Rechnungen aufgeführt.!) 
Naturgemäß kann man bei der Untersuchung großer optischer Tiefen, aus denen 
gar keine Strahlung mehr zu uns gelangt, nicht ohne diese Rechnungen aus- 
kommen, da man sonst keine Beziehung zwischen B, und r, ableiten könnte. 


2. Die Konvektionsprozesse in der Sonnenphotosphäre. Die Granulation 


Das von uns betrachtete Modell der Sonnenphotosphäre ist natürlich etwas 
schematisiert. Es ist im wesentlichen das einer rein statischen Photosphäre. 
Das Auftreten der Granulation in der Sonnenphotosphäre deutet aber auf 
eine Bewegung des Gases hin, wenn sich auch die Sonnenphotosphäre im Mittel 
im Gleichgewichtszustand befindet. Wir erinnern, daß man als Granulation die 
„Körnigkeit“ der beobachtbaren Sonnenoberfläche bezeichnet. Die einzelnen 
hellen ‚Körner‘ auf. dem dunkleren Hintergrund nennt man Granula. Der 
mittlere Durchmesser der Granula ist nach Untersuchungen von A.HAnskKı 
(Pulkowo) von der Größenordnung 1”-2”. Dies entspricht einer Länge von 
700-1400 km auf.der Sonnenoberfläche. 

Die Beobachtungen zeigen, daß die Struktur der Granulation auf der Sonnen- 
oberfläche — das Granulationsnetz - verhältnismäßig raschen Änderungen 
unterworfen ist. Die mittlere Lebensdauer eines Granulums der Photosphäre 
ist von der Größenordnung drei Minuten. 

Das allgemeine Aussehen der Granulationserscheinungen und die Art und 
Weise des Auftretens und des Verschwindens der Granula legen den Gedanken 
nahe, daß wir hier ein Aufsteigen und Absinken von Gasmassen be- 


!) Die Angaben in diesen Spalten wurden von W. S. BERDITSCHEWSKAJA auf der Grund- 
lage eines Modells der Sonnenphotosphäre von Münch berechnet. (G.Müncz, Model solar 
.atmospheres, Astrophysical Journal 106, 217, 1947.) 
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obachten. Die in jüngster Zeit durchgeführten spektroskopischen Beobach- 

tungen bestätigen diese Vermutung. Als mittlere Radialgeschwindigkeit v, der 
Granula, die im Sinne der Formel (11.26) verstanden wird, erhält man einen 
Wert von ungefähr 0,4 km/sec!). Dieser Wert ist beträchtlich kleiner als die aus 
der Wachstumskurve der Sonne ermittelten Turbulenzgeschwindigkeiten, die 
ungefähr 1,5 km/sec betragen. Es ist durchaus möglich, daß diese Differenz auf 
einen Unterschied in den Durchmessern der Turbulenzelemente zurückzuführen 
ist. Die Sachlage ist jedoch zur Zeit noch nicht geklärt, weil die Natur der aus 
der Wachstumskurve ermittelten ‚„Turbulenzgeschwindigkeiten‘ von der Na- 
tur der Geschwindigkeiten, die die Granulationsströmungen besitzen, ver- 
schieden sein kann. Außerdem sind noch weitere sehr sorgfältige beobach- 
tungsmäßige Untersuchungen der Geschwindigkeiten selbst erforderlich. (Bei 
der Messung der Geschwindigkeit der Granulationsströmungen ist der Einfluß 
des Streulichtes usw. zu berücksichtigen.)' 

Trotz dieser noch bestehenden Unklarheiten müssen wir mit dem Vorhanden- 
sein von aufsteigenden und absinkenden Strömen in der Photosphäre, d.h. mit 
einerinneren Instabilität der Photosphäre, rechnen. Außerdem müssen wir 
beachten, daß die Eigenschaften der Granulation (die Größe der Granula, der 
Helligkeitskontrast usw.) von der heliographischen Breite auf der 
Sonnenoberflächeund von der elfjährigen Periode der Änderung’der 
Sonnenaktivität nicht abhängen. 

Wir haben schon erwähnt, daß das oben betrachtete Modell der Sonnen- 
photosphäre (Tabelle 13) das Modell einer rein statischen Photosphäre ist. Die 
durchgeführten Rechnungen zeigen jedoch — besonders wenn man sie bis zu 
großen Werten von 7, fortführt -, daß sich die unteren Schichten der Sonnen- 
photosphäre überhaupt nicht im Zustande eines stabilen Gleichgewichtes be- 
finden können. In ihnen müssen innere Konvektionsströme auftreten, die 
man mit ausreichender Begründung mit den Granulationserscheinungen identi- 
fizieren kann. (Wie aus den Rechnungen hervorgeht, müssen diese Strömungen 
Turbulenzcharakter besitzen.) 

Wir gehen davon aus, daß sich die Sonnenatmosphäre (zum mindesten in 
ihren äußeren Schichten) im Strahlungsgleichgewicht befindet, und untersuchen, 
in welchen Fällen die konvektiven Ströme in einer derartigen Atmosphäre sta- 
bil sein können und wann nicht. 

Ein Gaselement in der Photosphäre erhalte aus irgendeinem Grunde einen 
nach außen gerichteten Impuls. Dann beginnt es aufzusteigen und sich auszu- 
dehnen. Seine ‚Temperatur verändert sich hierbei kontinuierlich. Wir machen 
jetzt folgende Annahmen: 


1. Der Ausdehnungsprozeß gehe adiabatisch vor sich, 


2. die Zähigkeitskräfte, die das betrachtete Element bremsen, kann man ver- 
nachlässigen. Dann ist dafür, daß dieses Element in seiner Bewegung nicht 
innehält, notwendig, daß der adiabatische Temperaturgradient (die 


t) Siehe R. RICHARDSON and M. SCHWARZSCHILD, On the turbulent velocities of solar 
granules. Astrophysical Journal 111, 351, 1950. 
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Temperaturänderung mit der Tiefe für ein sich adiabatisch ausdehnendes und 
aufsteigendes Element) kleiner ist als der dem Strahlungsgleichgewicht ent- 
sprechende Gradient. Dies ist aus Abb.47 leicht ersichtlich. Die Bewegung des 
Elementes nach oben entspricht der Bewegung längs der Linie Oa in der gra- 
phischen Darstellung. Auf dem gesamten Wege ist die Temperatur des Ele- 
mentes höher als die der umgebenden Sonnenphotosphäre, und folglich bewegt 
sich das Element ununterbrochen weiter. Somit 
werden Konvektionsströme, die in der Photo- 
sphäre entstehen, existieren, wenn die Un- 
gleichung 

“2 Ä daT 
adiab dh 


n (17.11) 


a 
Str 


erfüllt ist. Wenn dagegen die entgegengesetzte 
Ungleichung erfüllt ist (siehe die gestrichelte 
Kurve in Abb.47), wird die Bewegung des Ele- 
mentes sofort abgebremst, weil es kühler und 


PENPROHIEPPIRGEER 
dichter als das umgebende Medium ist. nach außen,vom Sonnenmittelgunkf Forf 
Auf diese Weise hat im Falle der Gültigkeit Abb. 47 


der Ungleichung (17.11) jede kleine Änderung 

der lokalen Temperatur die Entstehung eines Systems von aufsteigenden und 
absinkenden Strömen zur Folge, die - wie sich aus Abb.47 ergibt — bestrebt 
sind, den Temperaturgradienten des Mediums zu ändern. 

Beim Studium der Konvektion, die im Falle der Gültigkeit der Ungleichung 
(17.11) auftritt, werden wir nur so schwache Ströme betrachten, die das all- 
gemeine Gleichgewicht der Atmosphäre nicht stören. Mit anderen Worten, wir 
nehmen an, daß bei der Bewegung des Elementes nach oben oder nach unten 
der von diesem Element aufdie umgebende Photosphäre ausgeübte 
Druck gleich dem Druck ist, der von der Umgebung auf das Element 
erzeugt wird. Den Zustand, in dem sich das Medium befindet, wenn die 
angegebenen Bedingungen erfüllt sind, nennt man konvektives Gleichgewicht 
[26, 8.123, 124]. | F 

Im Hinblick auf die Aufrechterhaltung des Gleichgewichtes können wir die 
Formel des hydrostatischen Gleichgewichtes (17.1) anwenden, die unter Be- 
nutzung der Zustandsgleichung der Gase, 


p= 2 oT, (17.12) 
u 
die Gestalt 
d 
ern z Er p (17.13) 
annimmt. Wir mültiplizieren beide Seiten von (17.13) mit — und erhalten 
Sn (17.14) 
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Wenden wir diese Gleichung auf das Strahlungsgleichgewicht und auf das 
konvektive Gleichgewicht an, so erhalten wir an Stelle von (17.11) 


dlnT diInT 
Erin: Gr 2 


Um nachzuprüfen, ob die Ungleichung (17.15) in der Sonnenphotosphäre er- 
füllt ist, muß man beide Seiten dieser Ungleichung gesondert berechnen. 

Wenden wir uns der linken Seite der Ungleichung zu. Für einen adiabatischen 
Prozeß ist bekanntlich p! 77’ = const und folglich 


(ur) I (17.16) 
dinp adiab y ’ 


wobei = - das Verhältnis der spezifischen Wärme eines Gases bei konstantem 
® : 
Druck zu der bei konstantem Volumen ist. 


Für ein einatomiges Gas ist y — > und folglich 


Er 


— 0,40. 17.16' 
dlnp I 


| In7 
Der Vergleich dieser Zahl mit den aus Tabelle 13 ermittelten Größen 5 = ,) 
Str 


gestattet folgende Schlüsse: Bis zudem Niveau mit der optischen Tiefe 7, = 0,5 


(bei A = 5010 A) ist die Ungleichung en B | 
din nPp/Str 


entgegengesetzte Ungleichung, d.h. die Ungleichung (17.15), erfüllt. Somit be- 
findet sich unterhalb des Niveaus mit r, = 0,5 in der Sonnenphoto- 
sphäre ein Gebiet mit instabiler Konvektion. 

Um eine Vorstellung von der unteren Grenze der Konvektionszone zu be- 
kommen, müssen wir noch einen wichtigen Umstand berücksichtigen, nämlich 
die sich mit dem Aufstieg oder mit dem Absinken der Gasmasse ändernde Ioni- 
sation der Atome. Infolge der Ionisation erhalten die abgetrennten Elektronen 


< 0,4, und für r, > 0,5 die 


die kinetische Energie SR. Gleichzeitig nähert sich das Gas, dessen Ioni- 


sationsgrad sich ändert, in seinem Verhalten einem mehratomigen Gas. Da- 
durch wird für ein derartiges Gas das effektive y, das sich wie früher aus der 
Relation (17.16) bestimmt, kleiner als 5/3. 

Das wichtigste Gas in dieser Hinsicht ist der Wasserstoff. UnsöLp hat 
gezeigt, daß in der Zone der Sternatmosphären, in der der Wasserstoff teilweise 
ionisiert ist, das effektive y so klein ist, daß auf jeden Fall eine Strömung ent- 
stehen muß: Die Berücksichtigung dieses Umstandes vergrößert in starkem 
Maße den Einfluß und die Dicke der Konvektionszone in der Sonnenphoto- 
sphäre. 
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Um die diesbezüglichen Rechnungen durchführen zu können, muß man 
dInT 

| dIinp | 
[2, S.410, 411]. Beider Anwendung dieses Ausdruckes, der natürlich vom Druck 
und von der Temperatur abhängt, muß man jedoch gewisse Voraussetzungen 
über den Bau der Konvektionszone selbst machen. Die Annahme scheint 
begründet, daß die Entstehung der Konvektionsströme das Strahlungsgleich- 
gewicht nicht merklich stört, so daß dieses auch in der Konvektionszone vor- 
handen ist. Selbst beim Auftreten von Konvektionsströmen geht der Energie- 
transport hauptsächlich durch Strahlung vor sich, was auf die größere Schnellig- 
keit des Austausches durch Strahlung zurückzuführen ist. In diesem Fall 


unter Berücksichtigung der Ionisation des Wasserstoffs ermitteln 
adiab 


können wir bei der Ermittlung von diejenigen p und 7 benutzen, 
adiab 


Inp 
die wir beim Strahlungsgleichgewicht, wie z.B. in Tab. 13, abgeleitet haben. In 
dem vorliegenden Fall erhält man für die lineare Dicke der Konvektionszone 
einen Wert von der Größenordnung 700 km. 


Bedauerlicherweise ist das Problem des physikalischen Zustandes der Ma- 
terie in der Konvektionszone außerordentlich kompliziert. So ist es z.B. völlig 
unklar, ob man die Formeln des thermodynamischen Gleichgewichtes und ins- 
besondere die Ionisationsformel auf die Materie der Konvektionszone anwenden 
darf. Hiervon kann man sich auf Grund der folgenden Überlegungen überzeugen. 
Wenn eine beliebige Gasmasse, die sich in der Konvektionszone bewegt, nach 
unten sinkt, besitzt der Ionisationsgrad dieser Masse beständig die Tendenz, 
sich entsprechend dem thermischen Zustand zu ändern, wie er gerade auf dem 
Niveau herrscht, auf dem sich die Masse zu dem betrachteten Zeitpunkt be- 
findet. Es liegt jedoch auf der Hand, daß die Fähigkeit der Gasmasse, den 
Jonisationsgrad anzunehmen, der dem „augenblicklichen‘“ Niveau in der Atmo- 
sphäre entspricht, von der Geschwindigkeit dieser Masse abhängt. Wenn sich die 
Masse z.B. sehr schnell bewegt, ist sie nicht imstande, den Ionisationsgrad 
schnell genug zu ändern, selbst wenn sie in eine große Tiefe gelangt, in der die 
Temperatur schon ziemlich hoch ist. Allerdings sind die realen Strömungs- 
geschwindigkeiten in der Konvektionszone klein und betragen etwa 1 km/sec. 
Wenn jedoch lediglich Photoionisationsprozesse (ohne Stöße) auftreten, stellt 
sich in der Ionisation (für den Wasserstoff) zwischen dem Medium und der sich 
bewegenden Gasmasse selbst bei dieser Geschwindigkeit kein Gleichgewicht ein. 
Die Berücksichtigung der Stoßionisation ändert dieses Resultat etwas ab. Trotz- 
dem muß offenbar ein bestimmter Unterschied im Ionisationszustand der nach 
unten und der nach oben gerichteten Ströme vorhanden sein. Hierbei befördern 
die nach oben gehenden Ströme den ionisierten Wasserstoff in die oberen Ge- 
biete der Konvektionszone, wo ihre Rekombination die Ursache für das Auf- 
treten eines Überschusses von hochfrequenter Strahlung in den äußeren Schich- 
ten sein kann. Wenn die Dinge so liegen, hat dieser Umstand eine Ausdehnung 
der instabilen Zone, nämlich ein Anheben ihrer oberen Grenze, zur Folge. 


Aus unseren obigen Darlegungen folgt, daß wir die Ursache der Granulations- 
erscheinungen in der Existenz einer instabilen Zone in der Photosphäre mit 
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t, > 0,5zu suchen haben. Mit diesen Vorstellungen stimmt auch der äußerliche 
Eindruck des Granulationsnetzes überein. Wenn eine ebene Flüssigkeits- oder 
Gasschicht, in der sich der Wärmetransport durch Konvektion vollzieht, von 
unten erwärmt und gut gegen Erschütterungen geschützt wird, bildet sich in 
ihr ein richtiggehendes System von sechseckigen Wirbeln aus, dessen Aussehen 
an die Granulation erinnert, wobei die Materie in der Achse einer jeden Zelle 
aufsteigt und längs ihrer äußeren Begrenzung abwärtsfließt (sogenannte B#&- 
NARDsche Zellen). Die Abstände zwischen den Achsen benachbarter Konvek- 
tionszellen sind stets um etwa das 3,3fache größer als die Schichtdicke. Wenn 
wir demnach annehmen, daß die Dicke der Konvektionsschicht von der Größen- 
ordnung 700 km ist, muß die Entfernung zwischen den Granula größenord- 
nungsmäßig 2300 km betragen, was der Wirklichkeit recht nahe kommt. 

Da ferner die in der Konvektionszone aufsteigenden Gasmassen heißer als die 
benachbarte Materie sind, gibt der oben mitgeteilte empirische Befund auch für 
die Beobachtungstatsache eine Erklärung, daß sich die Granulation aus hellen 
Bereichen (die Mitte der Wirbel) zusammensetzt, die durch dunkle Zwischen- 
räume getrennt sind. 

Endlich ist es im Hinblick darauf, daß die Dieke der Konvektionszone im 
Vergleich zum Sonnenradius klein ist, verständlich, daß die Granulation nicht 
von der heliographischen Breite und der Phase des elfjährigen Zyklus abhängt. 

Bei diesen allgemeinen Betrachtungen darf man nicht vergessen, daß eine 
Konvektionszone nicht nur in der Photosphäre der Sonne, sondern auch in der 
Photosphäre der Sterne auftreten kann. Sie wird zweifellos in allen den Fällen 
entstehen, wenn der Übergang von der Zone des neutralen Wasserstoffs zur 
Zone des ionisierten Wasserstoffs sich in den Schichten der Photosphäre voll- 
zieht. 

Die Tiefe der Übergangszone wird sich beim Übergang von den heißen zu den 
kühleren Sternen vergrößern.. Bei den A-Sternen mit. normaler Leuchtkraft 
reicht die Konvektionszone z.B. bis zu den äußersten Schichten der Photo- 
sphäre [27]. In einigen Fällen haben wir es sogar mit einer Dichteinversion zu 
tun, so daß die Dichte in einem gewissen Bereich nach unten abnimmt. Es ist 
klar, daß in diesen Fällen die Instabilität noch stärker ausgeprägt ist. 


$ 18. Elektrodynamik der Sonnenatmosphäre 
1. Vorbemerkungen 


Durch die schnelle Entwicklung und die großen Erfolge, die die Theorie des 
Strahlungsgleichgewichtes aufzuweisen hat, steht sie in der theoretischen Astro- 
physik verdientermaßen an erster Stelle. Viele Beobachtungstatsachen konnte 
man mehr:oder weniger genau erklären, indem man von der Voraussetzung aus- 
ging, daß sich die Atmosphäre im Zustande eines lokalen thermodynamischen 
Gleichgewichtes befindet. Dort, wo Abweichungen vom thermodynamischen 
Gleichgewicht festgestellt wurden, zog man die Hypothese über eine anomal 
große Intensität der Sonnenstrahlung im ultravioletten Spektralbereich heran. 
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Später erzielte auch die Theorie der Entstehung der Absorptionslinien bedeu- 
tende Erfolge (siehe Kapitel II). | 

In dem Maße jedoch, wie sich die Beobachtungsmethoden vervollkommneten 
durch die Einführung der Spektroheliographen, der Spektrohelioskope, der 
Koronabeobachtungen außerhalb von Finsternissen ‚und besonders der Zeit- 
raffer-Filmaufnahmen von Protuberanzen mit Farbfiltern von schmalem Durch- 
lässigkeitsbereich, die die Linie H«& herausfilterten, stellte es sich nach und 
nach heraus, daß die Bewegungen der Protuberanzen und zahlreiche andere für 
die Sonnenaktivität charakteristische Erscheinungen nicht nur durch die Strah- 
lung allein verursacht werden. Die Berücksichtigung anderer bekannter Kräfte 
chemischen oder hydrodynamischen Ursprungs lieferte ebenfalls nicht die er- 
hofften Ergebnisse. 

Lediglich die elektromagnetischen Kräfte vermögen — wenn auch nur zum 
Teil — den Charakter der Bahnen zu erklären, die an die Kraftlinien eines elek- 
trischen oder magnetischen Feldes erinnern. | 

Aus diesem Grunde wurde in den letzten Jahren der Elektrodynamik der 
Sonnenatmosphäre, die sich seitdem schnell entwickelt, große Beachtung ge- 
schenkt. | 

In jüngster Zeit sind zahlreiche Theorien aufgestellt worden, die viele Er- 
scheinungen der Sonnenaktivität durch elektromagnetische Kräfte erklären. 
Die Entwicklung der Elektrodynamik der Sonnenatmosphäre ist jedoch noch 
nicht abgeschlossen und ein großer Teil ihrer Ergebnisse noch nicht als end- 
gültig anzusehen. 

Wir gehen auf die Beschreibung dieser Theorien hier nicht ein, sondern be- 
trachten nur die physikalischen Grundlagen der Elektrodynamik der Sonnen- 
atmosphäre und einige unmittelbare Anwendungen. 

Bekanntlich greift an einem Ion der Ladung e, das sich mit der Geschwindig- 
keit b in einem elektrischen Feld der Feldstärke & und einem Magnetfeld der 
Feldstärke 9 bewegt, die Kraft 


[= ele+z0x$) (18.1) 


an. Hierbei beschränken wir uns auf den nichtrelativistischen Fall, d.h., wir 
nehmen an, daßv <cundE <& H ist (in Einheiten des absoluten Maßsystems). 

Wenn & = 0 ist, ist f L vd, und der absolute Betrag der Geschwindigkeit 
ändert sich nicht. In einem konstanten homogenen Magnetfeld setzt sich die 
Bewegung des Ions aus einem gleichförmigen Umlauf auf einer Kreisbahn mit 
der Geschwindigkeit vo in einer senkrechten Ebene zu 9 und einer gleich- 
förmigen Bewegung längs 9 mit der Geschwindigkeit dz zusammen. Man 
CMUL 


kann leicht ausrechnen, daß der Radius der Kreisbahn gleich R — Fun und 
die Kreisfrequenz der Rotation gleich w, = N ist, wobei m, die Masse des 
Ions ist. u 


Ist & l 9, ändert sich v _ nicht, und v,, wächst, als ob kein Magnetfeld vor- 
handen wäre. 
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Weil v,, nicht von dem Vorhandensein des Magnetfeldes abhängt und leicht 
gesondert berechnet werden kann, werden wir im folgenden nur v |, betrachten, 
d.h., wir setzen voraus, daß vd und & senkrecht zu 9 gerichtet sind. Die Bewe- 
gungsgleichung des Ions hat in diesem Fall folgende Gestalt: 


dv 


e. 


Wir führen ein neues Koordinätensystem ein, das sich gegen das ursprüng- 
liche mit der Geschwindigkeit | 
C 
bewegt. Dann ist vp = u + m, wenn iw die Geschwindigkeit des Ions in dem 
neuen Koordinatensystem ist. Setzen wir diesen Wert in (18.2) ein und be- 


| aha e | 
nutzen wir die Gleichung -u x 9= —e€&, so finden wir, daß in dem neuen 
C % 


Koordinatensystem auf das Ion kein elektrisches Feld einwirkt (€ fällt heraus), 

so daß sich das Ion auf einer Kreisbahn mit der Geschwindigkeit mw bewegt. 
Dies bedeutet, daß sich das Ion in dem alten System auf einer Zykloide - 
bewegt und seine mittlere Geschwindigkeit u | € ist; folglich leistet 
das Ion bei seiner Bewegung im Mittel keine Arbeit. 

Eine solche Bewegung wird als Drift bezeichnet. Wir weisen darauf hin, daß 
die Ladung und die Masse des Teilchens in den Ausdruck (18.3) für die Drift- 
geschwindigkeit nicht eingeht. Daher werden sich die Elektronen und die ver- 
schiedenen Ionen im Mittel mit der gleichen Geschwindigkeit bewegen (1 ist bei 
den Elektronen und Ionen gleich, mw ist verschieden). Wenn man an die Stelle 
des einen Ions in das gleiche Feld eine große Anzahl von Ionen und Elektronen 
bringt, die ein makroskopisches neutrales Plasma mit einer solchen Ver- 
dünnung bilden, daß ein Ion während der freien Flugdauer eine große Zahl von 
Umläufen ausführen kann, so bewegt sich das Plasma mit der Geschwindig- 
keit u, und es fließt kein Strom. Wenn an Stelle der elektrischen Feldstärke eine 
beliebige andere Kraft, z.B. die Schwerkraft oder ein Druckgradient, auf das 
Plasma einwirkt, sind die Driftgeschwindigkeiten der Elektronen und der Ionen 
nicht gleich und nach verschiedenen Seiten gerichtet, wie man leicht zeigen 
kann, wenn man in (18.2) und (18.3) e & durch die Kraft f ersetzt. 

Bis jetzt haben wir vorausgesetzt, daß die elektrischen und die magnetischen 
Felder homogen sind. In inhomogenen Feldern sind die Bewegungen kompli- 
zierter; sie sind von S. A. BOGUSLAWSKI ausführlich untersucht worden [28]. In 
der Sonnenatmosphäre kann man das Feld jedoch als praktisch homogen an- 
sehen. Ein Proton, das sich mit der mittleren thermischen Geschwindigkeit 
v —= 10% cm/sec-! in einem Feld H >10"? Oersted bewegt, beschreibt eine 
Kreisbahn mit dem Radius 


3.1010. 1,7. 10-24. 106 
4,8 - 10-10. 10-2 


Der Radius der von einem Elektron beschriebenen Kreisbahn ist noch kleiner. 


R< — 10*em. (18.3’) 
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In: Entfernungen dieser Größenordnung kann sich das Magnetfeld auf der 
Sonne nicht merklich ändern. Daher kann man das Feld innerhalb der Windung 
als homogen ansehen. Auf eine Inhomogenität des Feldes braucht man nur bei 
den Bewegungen von Teilchen mit großer Energie in einem sehr schwachen 
Felde Rücksicht zu nehmen; wie z.B. bei der Theorie der Polarlichter. 


2. Die Leitfähigkeit der Sonnenatmosphäre in einem Magnetfeld 


Wir betrachten jetzt die Bewegung von Ladungen in einem realen Plasma, 
in dem die Teilchen aufeinander Wechselwirkungen ausüben. 

Hierbei nehmen wir an, daß sich das Ion in den Intervallen zwischen den Zu- 
sammenstößen nach (18.2) frei bewegt und daß esim Augenblick des Zusammen- 
stoßes seine Geschwindigkeit ändert, wobei alle Geschwindigkeitsrichtungen 
nach dem Zusammenstoß gleichwahrscheinlich sind. Daher ist in diesem Augen- 
blick die Geschwindigkeit im Mittel gleich Null. 

Zur Vereinfachung nehmen wir zunächst an, daß die mittlere freie Flug- 

‚dauer 1, der vorliegenden Ionensorte von der Geschwindigkeit nicht abhängt. 

Wir setzen außerdem voraus, daß die Bewegungen der Elektronen und der 
Ionen unabhängig voneinander vor sich gehen. Alle diese Bedingungen sind bei- 
spielsweise in einem sehr schwach ionisierten Gas erfüllt, in dem die Elektronen 
und Ionen hauptsächlich mit neutralen Atomen zusammenstoßen, die einen 
mittleren Stoßquerschnitt (für den elastischen Stoß) von o, = 10-"5 cm? be- 
sitzen. Zusammenstöße zwischen Elektronen und Ionen beeinflussen selten 
die Bewegungen. Wir betrachten die Bewegung einer Sorte von Ionen mit 
der Masse m, und der Ladung e,. Wenn kein Magnetfeld vorhanden ist, ist die 


dd «€ 


Beschleunigung des Ions im Felde & gleich a 5, und die mittlere Ge- 
1 


= 
schwindigkeit in Richtung des Feldes gleich 
486 
Da —- = : 18.4 
a T, = dırı ( ) 
Dies ergibt eine Stromdichte 
2 | 
hı = N]E10ı = Mer g, (18.5) 
mM; i 


Die Stromdichte ist proportional der Feldstärke; der Proportionalitätsfaktor 
wird als Leitfähigkeit A bezeichnet. Da m, < m, ist, ist die Ionenleitfähigkeit be- 
‚trächtlich kleiner als die der Elektronen, und die Leitfähigkeit }, des Plasmas 
ohne Magnetfeld ist praktisch gleich der Elektronenleitfähigkeit 

Net, 


a EL (18.6) 


m 


rt, ist durch den effektiven Querschnitt o,, die Konzentration der neutralen 
.Atome.n, und die mittlere thermische Geschwindigkeit ö, der Elektronen 
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folgenderm aßen bestimmt: 
3 1 


GL.=7T Fe 
A Ngcg, 


(18.7) 


Analog berechnet sich r,. 

Es sei jetzt $ #0. Wir verwenden ein rechtwinkliges Koordinatensystem, 
dessen 2-Achse in die Richtung von 9 zeigt und dessen y-Achse parallel € ist. 
Die Lösung der Gleichung (18.2) ergibt für u und vo - die Komponenten der 
Tonengeschwindigkeit v, in Richtung der x- und y-Achsen zur Zeit ti - folgende 
Funktionen der Zeit und der Geschwindigkeit im Augenblick it = 0: 


er 
u - (w Eon + b’sinot + — d1 
@; @ 


(18.8) 


\ / 
D = 0’ cos wit — | g- & sin @ıt. 
9] 


Hier sind u’ und v’ - die Komponenten des Vektors vu] — die Geschwindigkeiten 
zur Zeit = 0. Das letzte Glied auf der rechten Seite der ersten Gleichung gibt 
die Driftgeschwindigkeit an. Die Integration von (18.8) gestattet es, die Ab- 
hängigkeit der Koordinaten des Ions von der Zeit und von den Anfangskoordi- 
naten x’ und y’ zu ermitteln: 


1 


xx + le a) einay: +v( — c08Q1) + Fit H, 
i (18.9) 
y=y+ — Wwsinot — |W— —|(1 — cos!) 
@; ©; 
Unsere Aufgabe besteht darin, die mittlere Diffusionsgeschwindigkeit für die 
vorliegende Ionensorte zu bestimmen. Wir nehmen an, daß die Ionendichte o, 
und 7 nur von y abhängen. 

Wir betrachten Ionen, die in der Zeit von ?’ bis t’ + dt’ die Fläche dS in der 
Ebene y = 0 durchsetzen und Geschwindigkeiten zwischen v, und vd, + dv, be- 
sitzen (Abb.48). Zur Zeit’ befanden sich diese Ionen in einem Zylinder mit der 
Grundfläche d,S und der Höhe v dt’. (Wenn sie in der Zeit von t bis t’ keinen Zu- 
sammenstoß erleiden, haben ihre Geschwindigkeiten zur Zeit t zwischen v, und 
bi + dv; gelegen.) 

Die Zusammensetzung der Moleküle, die in der Zeit ?’ — t die Fläche dS durch- 
setzen, wird durch Zusammenstöße geändert. Die Zahl u Stöße, die die Ionen 


einer gegebenen Sorte in l cm?in 1 sec erleiden, ist gleich "1 .Es sei x, (01, y) dv’ 


7 

der Bruchteil der Stöße, durch die sich Moleküle mit Geschwindigkeiten zwischen 
b; und d} + db; bilden, wobei die Geschwindigkeit nicht nur nach ihrem Betrag, 
sondern auch nach ihrer Richtung gegeben ist. Wenn sich das Gas im stabilen 
Gleichgewicht befindet, ist x, durch die Maxwerısche Funktion bestimmt, 
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Im allgemeinen unterscheidet sich x, nur unbeträchtlich von ihr, wenn der Be- 
trag der Driftgeschwindigkeit gegenüber der thermischen Geschwindigkeit klein 
ist (was bei den gewöhnlich anzutreffenden Werten der elektrischen Felder er- 
fülltist). Die Anzahlder Stöße,dieden 
Ionen Geschwindigkeiten zwischen 
bi und b} + dv; erteilen, ist in dem 
Zylinder mit dem Volumen vdt’dS 

in der Zeit von tbist + dt gleich 

r 4 I 4 dt 
(tı,y)dvıvdSdtn, a 

1 
(18.9’) 

Be 

Der Bruchteil e ”: dieser Teilchen 
gelangt ohne Stoß bis dS. Somit ist 
die Zahl der Teilchen, die dS im 
Laufe dt!’ mit Geschwindigkeiten 


in Moment t=0 


65 
zwischen v, und d, + dv, durchset- Abb. 48 
zen, gleich 
f Eier); 
moaniasat | oi,). rı E (18.9”) 


009 


Um die Zahl der Ionen zu erhalten, die mit allen Geschwindigkeiten dp, durch 
dS hindurchtreten, müssen wir den erhaltenen Ausdruck über alle bj integrie- 
ren. Die Vertäuschung der Integrationsveränderlichen ist möglich, weil zwischen 
p, und p} der durch (18.8) definierte eindeutige Zusammenhang besteht. Hier- 
bei hat der Zylinder, in dem die Zusammenstöße vor sich gehen, für jeden Wert 
von bj eine verschiedene Grundfläche und ein verschiedenes Volumen. 

Wenn wir die Reihenfolge der Integrationen über die beiden unabhängigen 
Veränderlichen vertauschen und #’ — t durch die Zeit t, die von dem Augenblick 
des Stoßes bis zum Hindurchtritt durch dS verflossen ist, ersetzen, finden wir 
für die Zahl der Ionen der gegebenen Sorte, die dS während der Zeit di’ nach 
einer Richtung durchsetzen, den Ausdruck 


oo 


Br : 
| -— di 
dN = asarn,| nei Nyoduiy. Er (18.10) 
1 
$ Ä 

Dieser Größe kann man auch die Gestalt dN = n, (0) ö, dS dt’ geben, wobei d, 
die mittlere Diffusionsgeschwindigkeit in Richtung der y-Achse ist. 

Wenn wir die rechten Seiten gleichsetzen und x,.(v},, y’) nach Potenzen von 
‘y' entwickeln, finden wir 


| ‚öÖ v1, 0 Dee, Ä 
2, (0) 5, - | \mmei,0 +y u vacle Rn (18.11) 
1 
0 
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mit der in der Diffusionstheorie üblichen Vernachlässigung höherer Potenzen 
vony. 

Mit Hilfe der Gleichungen (18.8) und (18.9) können wir v und y’ durch 
w v', x, yund t ausdrücken. Die Koordinaten x und y der Fläche d $S setzen wir 
zur Vereinfachung unserer Ableitung gleich Null. Die Glieder mit F? vernach- 
lässigen wir, weil m, F', kleiner als die durch Gleichung (18.1) definierten Kräfte 
ist, wenn die Driftgeschwindigkeit kleiner als die thermische Geschwindigkeit 
ist. Außerdem lassen wir die ungeraden Potenzen von «’ und v’ fort, weil 
sich die Geschwindigkeitsverteilung unmittelbar nach dem Stoß wenig von der 
bei Gleichgewicht, d.h. von einer nahezu isotropen Verteilung, unterscheidet 
und diese Glieder bei der Integration über alle Geschwindigkeitswerte gegen 
Null streben. . 

Als Ergebnis finden wir 


co 


( ’ ! 0 t ' 
0 


= 


+ w?(1 — cos aan) sin wojte (18.12) 
@; 7] 
Da sich die Integration über alle v; erstreckt, können wir 
[ma1,0)duı = nı (18.12) 


schreiben. | 
Außerdem ist wegen der Isotropie der Geschwindigkeitsverteilung nach dem 
Stoß der über alle Teilchen gemittelte Wert von «’? gleich v’?. Daher gilt 


n, | 2 (01 D) 0) m, w?doı = n, | Xı (04, 0) m,v'?dd, = Pı: (18.12°) 


wobei p, der Partialdruck der gegebenen Ionensorte in der Ebene y=dDist. 
Setzen wir die erhaltene Gleichung in (18.12) ein, so finden wir unter Beach- 
tung der Gleichheit der Mittelwerte v’? und w’?, wobei r, (0) m, = o, ist: 


1 3er Tı Ä 
u lin, | i 18.13) 
Ri a dy/ı+ om nn 
Bei H = 0 (w, = 0) müßte die mittlere Diffusionsgeschwindigkeit gleich 
& l opı 
= el 18.13’ 
= Tı [7 178 ( ) 


sein. Folglich verringert das Vorhandensein eines Magnetfeldes die Diffusions- 
geschwindigkeit um das (1 + w?T?)-fache. 
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Außer der Längsdiffusion in Richtung F, tritt im Magnetfeld eine zu ihr 
senkrechte Querdiffusion in Richtung der x-Achse auf, Mit Hilfe einer der 
vorangehenden ähnlichen Methode erhalten wir 


2 22 
n, (0) 0, = : | / 921,0 RR ne] udo! 10 n (18.14) 
N) 


Ersetzen wir y’ und « mit Hilfe von (18.8) und (18.9) und machen die glei- 
chen Annahmen, so finden wir 


| - 10p\ -—_ dt 
u- (ml F) \fa — 08 at}) e 
„ıT 
01 0% 5 171 


| 1 = Sm 
SEHE eu Be 2, (18.15 
- +0 ) 


Wir sehen, daß die mittlere Geschwindigkeit der Querdiffusion um das o, T;- 
fache größer ist als die mittlere der Längsdiffusion. 

Analoge Ausdrücke erhält man für die anderen Ionenarten oder Elektronen. 
Die Stromdichte ist gleich der Summe der Stromdichten, die von der Bewegung 
der Elektronen und der Ionen herrühren. Für die Ionenkomponente der 
Stromdichte erhalten wir, wenn wir für F, seinen Wert einsetzen, den Ausdruck 


2 a 
BER ze eh 9. (18.16) 


Man kann eine Längs- und eine Querleitfähigkeit A; und A}" für die Ionen und 
ebenso für die Elektronen einführen. Wenn w,;r, > 1, ist der gesamte Quer- 
strom — wie man leicht nachrechnen kann - gleich Null, und die Ionen-Längs- 


leitfähigkeit ist um das Ve fache größer als die der Elektronen. Ohne Magnet- 


e 
feld gilt die umgekehrte Relation. Wir weisen darauf hin, daß wir unsere Be- 
rechnungen in einem Koordinatensystem durchgeführt haben, das durch den 
Schwerpunkt des Gases geht, weil wir die Geschwindigkeitsverteilung nach dem 
Stoß als isotrop angenommen haben. 


3. Die Wechselwirkung der Elektronen und der Ionen 


In einigen Schichten der Sonnenatmosphäre nimmt die Ionisation beträcht- 
liche Werte an, so daß man gegenseitige Stöße der Ionen und Elektronen nicht 
vernachlässigen darf. Um diesen Fall ausführlicher zu behandeln, müssen wir 


19 Ambarzumjan, Astrophysik 
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vorerst den Mechanismus der Wechselwirkung der Ionen und Elektronen unter- 
einander untersuchen. 

Ein Ion mit der Masse m, und der Ladung Ze befinde sich in Ruhe. An ihm 
vorbei möge sich mit der Geschwindigkeit b und dem Stoßparameter p (kür- 
zeste Entfernung vom ruhenden Ion zur Geraden, auf der sich das zweite Ion 
bewegen würde, wenn keine Wechselwirkung der Ionen stattfände) ein weiteres 
Ion mit der Masse m, und der Ladung e bewegen. 

Im Koordinatensystem, .in dem der Schwerpunkt beider Teilchen ruht, be- 


wegt sich das erste Ion (das ‚„ruhende‘) mit der Geschwindigkeit — mE v 
Mmı 2 
und das zweite (‚‚stoßende‘‘) Ion mit der Geschwindigkeit — ———— 9. Aus der 


on 
Mm; 
Mechanik ist bekannt, daß sich in diesem Koordinatensystem beide Ionen auf 
einer Hyperbel bewegen, in deren äußerem (wenn sich die Teilchen abstoßen) 
oder innerem (wenn sich die Teilchen anziehen) Brennpunkt sich der Schwer- 
punkt des Systems dieser Teilchen befindet. Der Betrag der Geschwindigkeit 
eines jeden Ions lange Zeit vor dem Zusammenstoß und ebenso lange nach dem 
Zusammenstoß (asymptotische Geschwindigkeit) ist gleich, es ändert sich je- 
doch. infolge der Wechselwirkung die Richtung der Geschwindigkeit um den 
Winkel 2 w. | 

Nach dem Stoß ist die Geschwindigkeitskomponente des gestoßenen Ions in 
Richtung der anfänglichen Geschwindigkeit gleich 


M3z 
a — ee 2 18.17 
Y Fr ne Y ( ) 


und die zu ihr senkrechte me 


vg — Fee (18.18). 


er 


In dem ursprünglichen, gegenüber dem gestoßenen Ion m, ruhenden Koordi- 
natensystem sind die gleichen Geschwindigkeitskomponenten bzw. gleich 


en a ee Me), 
_ 2 1 2 1 2 (18.19) 
v — tm rein? 
in 2 


Die Lösung der Bewegungsgleichung des Ions ergibt für den halben Winkel 
zwischen den Asymptoten den Ausdruck 


mm vp p 
ty = — = 4 18.20 

mit 
Ze m + m 


2 


(18.21) 


vo”  MıMs 
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Dabei ist a der Abstand, bei dem sich die Bewegungsrichtung der Teilchen um 


u ändert. 
Wir ersetzen in (18.19) y und finden 
‘ Mg dv 2 m,V 1 
vu = 2 ——— 08 = ———— + — 
z m, + Ma i m! + Ma ea 
Br 
a 
2 Z2e? 1 
zer... (18.22) 
” mim; Pat % 


Abb. 49 


Wenn die Zahl der Ionen m, in 1 cm? gleich » ist und sie sich alle mit der Ge- 
schwindigkeit vd bewegen, so fliegen an dem Ion m, während lsecdn = 
nv 2 pdp Ionen m, in einem Abstand zwischen p und p + dp vorbei. Jedes 
dieser Ionen erteilt dem Ion m, eine Geschwindigkeit mit den Komponenten »; 
und v5. Die von den verschiedenen Ionen herrührenden v; kompensieren sich 
gegenseitig. Die allgemeine Geschwindigkeitsänderung beträgt 


2Z2e* mt m pdp 


dv=n-2n —— 
2 Dar 0 : 
® mim; P"-+ 


(18.23) 


Um die Beschleunigung des Ions, d.h. die gesamte Geschwindigkeitsänderung 
in 1 sec, zu erhalten, ist dv über alle möglichen Werte von p zu integrieren. 


19* 
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Für p > & divergiert das Integral jedoch. Daher müssen wir p eine Schranke 
setzen. Die obere Grenze der p-Werte bezeichnen wir mit D. Dann ist die an m, 
angreifende Kraft gleich 


dv 2nZe m + Mm D: 
u nern lan, | ae 2 
ter = on, in + 7). (18.24) 
wobei, wie erwähnt, 
2 
a=Z ea m) (18.24°) 


ist. 

Das von uns behandelte Problem ist äquivalent dem Problem der Bremsung 
eines Ions m, , das sich in einem Plasma mit einer beträchtlich größeren als der 
thermischen Geschwindigkeit der Ionen (die wir als ruhend angenommen haben) 
bewegt. Wenn sich ein Ion (oder ein Elektron) der Masse m, mit einer Ge- 
schwindigkeit bewegt, die größer ist als die der Elektronen, aus denen sich das 
Plasma zusammensetzt (m, in den Formeln (18.17) - (18.24) ist die Elektronen- 
masse), so wird die Bremsung hauptsächlich von den Elektronen ausgeübt, 
deren Bremskraft größer ist, und die Bremskraft der Ionen kann man vernach- 
lässigen. Der Wert D wird in den Arbeiten der verschiedenen Autoren ver- 
schieden angenommen. Bisweilen setzt man ihn gleich dem sogenannten DEBYE - 


T 
Radius D= Va d.h. gleich derjenigen Entfernung, in der das Feld des 


Ions durch die elektrostatische Polarisation des Plasmas abgeschirmt wird. 


Häufiger setzt man D jedoch gleich der halben mittleren Entfernung zwischen 
1 


den Ionen > n ®, um zu erreichen, daß sich in dem Wirkungsbereich nicht 


gleichzeitig mehrere Teilchen befinden; denn wir haben bei der Ableitung von 
(18.24) angenommen, daß die Zusammenstöße paarweise erfolgen. 

Die Theorie für viele Teilchen berücksichtigt auch andere Wechselwirkungen 
als nur die paarweisen. Alle diese Modifikationen haben aber einen sehr geringen 


Einfluß auf den Wert der Bremskraft, weil D unter dem Logarithmus steht. Wir 
1 


setzen D— zm®. Unter gewöhnlichen Bedingungen ist D> a und die Brems- 


kraft gleich | 


Ana | 
nn nern, Tamm, \, 1855 
di v” MM m + Ma er 
2 Zen? 


Wenn das Ion eine thermische Geschwindigkeit besitzt, ist die Kraft, die die 
Bewegung in einer vorgegebenen Richtung bremst, von der gleichen Größen- 
ordnung. Die Energie des Ions ändert sich im Mittel nicht, weil es nicht nur 
Energie abgibt, sondern auch von anderen Ionen Energie empfängt. Die Brems- 
kraft, die auf ein Elektron des Plasmas durch die übrigen Elektronen ausgeübt 
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wird, ist gleich 
dv &Smein,, 3kT Sretn, 
ee — L; 18.26 
IF ade 777 er ee 777; nn 


dein: 


3kT 
T' 

| dein, | | 

variiert L von 10 bis 20. Hieraus folgt für die mittlere freie Weglänge 


0) v” (k T)? 


wobei L = In 


In den verschiedenen Schichten der Sonnenatmosphäre 


ee a ee 18.27 
dv dv  3etn,L 
r dt 
und für den effektiven Querschnitt 
1 e*L 
u — = ——., 18.28 
IT m, Kr ) 


Man erkennt, daß Z und o nicht von der Masse des Ions abhängen. 
Es ist zu bemerken, daß wir den Stoßparameter aus der Bedingung der Gleich- 


2 
heit der potentiellen und der kinetischen Energie I T hätten bestimmen 


können, wenn wir nur starke Wechselwirkungen, die das Teilchen um einen Win- 

kel größer als 90° ablenken, betrachtet hätten. Hieraus folgt für den Querschnitt 
4m e* 

IRTyE 

Auf diese Weise vergrößert die Berücksichtigung der fernen Wechselwir- 
kungen den effektiven Querschnitt um das 2 L-fache. 

Die von uns betrachtete Wechselwirkung von Elektronen mit Elektronen und 
von Ionen mit Ionen liefert eine Funktion für die Geschwindigkeitsverteilung 
der Ionen und der Elektronen getrennt. Diese Wechselwirkung ändert aber 
nicht die mittlere Geschwindigkeit des Elektronen- oder Ionengases als Ganzes, 
d.h., sie hat keinen Einfluß auf die Größe der Gesamtleitfähigkeit des Plasmas. 

Diese bestimmt sich aus der Wechselwirkung der Elektronen mit den Ionen, 
d.h. aus der Flugdauer eines Elektrons, die durch die von den Ionen ausgeübte 
Bremsung beschränkt wird, und umgekehrt. Unter Benutzung der Formel 
(18.25) kann man ausrechnen, daß das von den Ionen bestimmte 1, gleich ] ist. 
Mit Hilfe eines etwas komplizierten Verfahrens kann man das gleiche für I, be-. 
weisen. Dann ist die mittlere freie Flugdauer 


einer engen Begegnung 0’ = np? — 


m 3.1 3 1 
, (kT)Ym,  (kT)?’m? (k T)?. m; 


= = —— = —— und 7%,= — ‚» (18.29) 
Y3e!n,L 


wobei die Flugdauer eines Einzelteilchens jetzt proportional der dritten Potenz 
seiner Geschwindigkeit ist. Außerdem taucht eine weitere Schwierigkeit auf - 


RS) 
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man darf den Impulsaustausch zwischen den Elektronen und den Ionen nicht 
vernachlässigen. Für die Bestimmung der Stromdichte dürfen wir nicht mehr 
die elementare Theorie benutzen, sondern müssen von einer kinetischen Glei- 
chung ausgehen. Die entsprechenden Rechnungen sind äußerst kompliziert. Da- 
her werden wir nicht näher auf sie eingehen, sondern nur die Endergebnisse an- 
führen. | | 

Die Diffusionsgeschwindigkeiten der einzelnen Komponenten werden durch 
die Gleichung nicht angegeben. Um sie zu ermitteln, muß man unabhängig die 
Bewegung des Gases als Ganzes bestimmen. In der ersten Näherung wird nur 
die relative Diffusionsgeschwindigkeit unter dem Einfluß der senkrecht 
zu dem Magnetfeld wirkenden Kräfte berechnet; sie beträgt 


ldp, ldp, 
e(® = %t F77 
al l+ 02 | 
ar-ılm _ Fi _ wu 
+ “ u (8: 0; ar Ö % ar v (18 30) 
1+ 072 
mit 
Ge a. ee se, 5880) 
% + a a | ne 


Auf den ersten Blick scheinen sich die Ausdrücke (18.13) und (18.15) und der 


Ausdruck (18.30) ähnlich zu sein. Es besteht zwischen ihnen jedoch ein wich- 


tiger Unterschied. Im ersten Fall hängt die Diffusionsgeschwindigkeit eines 
jeden Gases nur von den Kräften, die auf das gegebene Gas einwirken, und von 
w und Tr für dieses Gas ab, im zweiten Fall dagegen von den auf alle Gase 
einwirkenden Kräften und von den gewichteten Mittelwerten von w und r. 

Für die Stromdichte ergibt sich im zweiten Fall, wenn wir die kleinen Glieder 
weglassen, 


2 | 2 | 
ae | T (&+ 1 2) a WT (© - © s) 


m \1+ 0°? en, dt l1+0% H en, dt 
1 dp l dp,.\_ 
= AELlE ___Lte\ II Z-1i{R et 18.31 
tele) x — 
wobei /! = EDER und AH — RL die Längs- und die Querleitfähig- 
1+w°7? 1-+ 0°? 


keit sind. 

Wenn wr > 1 ist, was in der Chromosphäre schon bei H = 10? und in der 
Korona bei H > 10? erfüllt ist, gt A < AT <),. 

Es bleibt noch zu klären, welche Formel für die Stromdichte in der Sonnen- 
atmosphäre anzuwenden ist. 
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Bei T = 5000° ist o = 10-12, während ein neutrales Atom den Querschnitt 
0, = 10-15 besitzt. Wenn demnach die Zahl der Ionen größer als ein Tausendstel 
der neutralen Atome ist, wird die Formel (18.31) benutzt. Die Formel (18.16) 
darf man nur für die Sonnenflecke und möglicherweise für die dünnen Schich- 
ten der Photosphäre anwenden, wo die Ionisation minimal ist. 

Die Formel (18.31) findet in fast allen Theorien, die die elektromagnetischen 
Erscheinungen in der Sonnenatmosphäre behandeln, starke Verwendung. 


4. Die elektrischen Felder auf der Sonne 


Wenn im Plasma ein Druckgradient auftritt, ruft er unabhängig vom Vor- 
handensein eines elektrischen Feldes einen Strom hervor (18.31). Dieser Strom 
hat die Bildung einer Raumladung zur Folge, deren Feld die weitere Verteilung 
der Ladungen verhindert. | 

Die Feldstärke, bei der:der Strom zu fließen aufhört, ist nach (18.31) gleich 


1 
an ya ‚32 
& 7 gradp,. (18.32) 


Wie aus dem erhaltenen Ausdruck ersichtlich ist, besitzt dieses Feld ein Poten- 
tial, wenn zwischen p, und r, ein eindeutiger Zusammenhang besteht. Die von 
ihm gebildete Ladung ist sehr klein. Man rechnet leicht nach, daß die Zahl der 
nichtkompensierten Elementarladungen um viele Größenordnungen kleiner ist 
als die Zahl der Ionen in demselben Volumen. Die Diehteabnahme in der Atmo- 
sphäre mit der Höhe ruft in der Photosphäre ein Feld Z, = 5: 10-1! CGS-Ein- 
heiten = 1,5 : 10-8 V/cm hervor. 

Wenn sich eine aus ionisiertem Wasserstoff zusammengesetzte isotherme 
Atmosphäre im hydrostatischen Gleichgewicht befindet, kann man die Gleich- 
gewichtsbedingung für die Elektronen und die Ionen getrennt in folgender. Ge- 
stalt aufschreiben: | 


dp 
Pr — n,m,a + n,e®, 
. (18.33) 
ap: — n,m,9 — n,e®& 
dx 7 T ’ 


wobei n, = n,, ?, = p, ist und der Vektor der Feldstärke nach oben zeigt. 
Aus den Gleichungen (18.33) finden wir 


l ı 1 
MAN,G: E . 5 "a9 mn (18.34) 


Wir erkennen, daß das Feld an einem Proton mit der Kraft e &, die gleich seinem 
halben Gewicht ist, angreift. Das effektive Gewicht des Protons, d.h. die von 
der Sonne ausgeübte Anziehungskraft, ist jetzt gleich dem „effektiven“ Gewicht 
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des Elektrons — e &. Dies bewirkt eine gleiche Verteilung der Protonen und der 
Elektronen in der Höhe, die für-die makroskopische Neutralität der Atmosphäre 
notwendig ist. | 

Außer dem betrachteten Fall kennen wir fast keinen anderen Mechanismus, 
der die Bildung einer Raumladung in einem ionisierten Gas verursachen könnte. 
Wegen seiner großen Leitfähigkeit zerfällt die Ladung in einer Zeit von der 
Größenordnung 4-1, d.h. in 10-1? sec. Aus diesem Grunde können keine Poten- 
tialfelder von Bedeutung auftreten. Eine weit größere Bedeutung besitzen die 
elektrischen Wirbelfelder, da sie nieht zur Bildung von Raumladungen 
führen. Die Hauptquelle für die Wirbelfelder sind die veränderlichen Sonnen- 
flecke. Jede Änderung des Magnetflusses hat das Auftreten eines induzierten 
Feldes zur Folge, das der Bedingung 


EBENE KL. 18.35 
nn : (18.35) 


unterliegt, wobei E, die Projektion von € auf dieKontur Z und ® der magnetische 
Induktionsfluß durch die von L umrandete Oberfläche ist. 

Wenn ein Fleck mit der Feldstärke H = 10° abs. el.-magn. Einheiten und 
dem Radius r = 5 - 10° cm während der Zeit t = 3 Tage auftritt, berechnet sich 
die maximale Feldstärke des elektrischen Wirbelfeldes über dem Fleck durch 
den Ausdruck 


E—_ 1 lad rH 5 - 108. 10? 
2urc 6 2ct 2.3.1010.2,4.105 
= 3.10-5 CGSE = 10-2 V/em. (18.35) 


Dieses Feld bezieht sich jedoch auf ein ruhendes Koordinatensystem. Wenn wir 
die Wirkung des Feldes in einem beliebigen Medium betrachten wollen, müssen 
wir uns die Kontur L (nicht die geometrische, sondern die materielle Kontur) 
mit diesem Medium verbunden denken, und bei der Berechnung des Feldes in 
einem Koordinatensystem, das mit dem Plasma verbunden ist, müssen wir 
ebenfalls die Bewegung des Mediums berücksichtigen. Wenn z.B. die Materie 
über einem wachsenden Fleck mit einer solchen Geschwindigkeit komprimiert 
wird, daß der Strom durch die zusammenschrumpfende Kontur sich nicht 
ändert, so entstehen keine Induktionsströme, und das Feld im sich bewegenden 
Medium ist gleich Null. 

Irgendein Körper möge sich im Felde 9 mit der Geschwindigkeit vd bewegen. 
Wenn dieser Körper mit der Ladung e behaftet ist, greift bei der Bewegung an 
ihm die Kraft 


1 
mit 


1 
& — a x9H (18.36) 
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an. Ein gegenüber dem Körper ruhender Beobachter würde annehmen, daß in 
seinem Bezugssystem ein elektrisches Feld & auftritt. Diese Erscheinung - ein 
Spezialfall der elektromagnetischen Induktion - ist für die Elektrodynamik der 
Sonne von großer Wichtigkeit. Wir betrachten ein Beispiel, das unsere Ausfüh- 
rungen erläutern soll. In den Feldern 9 und & befinde sich ein stark verdünntes 
Plasma. Wie wir oben gezeigt haben, gerät das Plasma in Bewegung (Drift) und 


besitzt die Geschwindigkeit b= Fr ExGS. Infolge dieser Bewegung tritt ein 
elektrisches Feld & — = DxH= —€ auf. Somit ist das resultierende Feld 


in dem sich bewegenden Plasma gleich € + €’ = 0, und es entstehen in ihm 
keinerlei Ströme. 

Die Wechselwirkung der Teilchen verringert die Driftgeschwindigkeit; jedoch 
darf man auch in diesem Fall in die Formel für die Stromdichte nicht den Wert 
EC aus dem System einsetzen, das gegenüber dem Beobachter ruht, sondern muß 
mit dem Wert & aus. dem Bezugssystem, das mit dem Plasma als Ganzes ver- 
bunden ist, rechnen. Mit anderen Worten, zur Bestimmung von j, das von der 
Wahl des Koordinatensystems unabhängig ist, muß man eine Größe € benutzen, 
die in einem ganz bestimmten Bezugssystem angegeben ist. 

Wenn das leitende Medium sich unter der Einwirkung von beliebigen Kräften 
in einem Magnetfeld bewegt, ruft &’ — wie jedes Feld - einen Strom hervor, der 
durch (18. 31) festgelegt ist. 

Außer in den betrachteten Fällen entstehen induzierte Felder bei den ver- 
schiedenartigsten Änderungen des magnetischen Momentes einer bipolaren 
Gruppe: bei der Änderung des Abstandes zwischen den Flecken, bei der Rota- 
tion einer Gruppe um ihren Schwerpunkt usw. Der letzte Fall ist von beson- 
derem Interesse, weil bei ihm das elektrische Feld in die Richtung des magne- 
tischen Feldes zeigt und die Leitfähigkeit groß ist. 

Das Auftreten von Strömen erzeugt ein neues elektrisches Feld, das Feld 
der Selbstinduktion €”, das infolge der großen Leitfähigkeit und der großen 
Ausdehnung der Sonnenatmosphäre von großer Bedeutung ist. Dieses Feld ent- 
steht durch die Änderung des Magnetfeldes der Ströme. Die Stromdichte ist 
bestimmt aus dem Zusammenwirken aller elektrischen Feldr&® + + €. 


5. Die thermischen und die mechanischen Wirkungen der Ströme 


Die Ströme, die bei den verschiedenen Erscheinungsformen der elektromagne- 
tischen Induktion entstehen, können thermisch und mechanisch wirksam wer- 
den. Die von dem Strom während 1 sec in 1 cm? abgegebene Wärme ist durch 
den Ausdruck 


g=j. 6 =AR- Zap (18.37) 


festgelegt. 
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Die abgegebene Wärmemenge wird durch die Komponente des Stromes an- 
gegeben, die parallel zu & verläuft. Daher ist bei einem anisotropen Medium A! 
an Stelle von / zu benutzen. 

Es ist möglich, daß die Ursache für die hohe Temperatur der Korona und der 
oberen Chromosphäre und ebenfalls die Ursache für das Auftreten der Fackeln 
und der Floceuli in der Erwärmung dieser Gebiete durch elektrische Ströme zu 
suchen ist. Daß die Flecke stets von Fackeln umgeben sind und die Temperatur 
der Korona über ihnen höher ist, kann man nicht als Zufall ansehen. Durch das 
elektrische Feld wird den Elektronen kinetische Energie mitgeteilt. 

Unter gewöhnlichen Bedingungen übertragen die Elektronen bei nicht sehr 
starken Feldern diese Energie an die Ionen, und die kinetischen Temperaturen 
der Ionen und der Elektronen sind gleich. Ein Elektron kann aber bei jedem 


| 4: 
elastischen Stoß an ein Ion nicht mehr als den Bruchteil = geiner eigenen 


Energie abgeben. Man kann einen solchen Wert für däs Feld €= €, an- 
geben, bei dem die zusätzliche Energie, die von einem Elektron längs einer 
Strecke von der freien Weglänge aufgenommen wird, gleich dem maximalen 
Anteil an thermischer Energie ist, die es an ein Ion abgeben kann. Die freie 
Weglänge ist proportional dem Quadrat der Energie. Wenn daher E > E, ist, 
nimmt das Elektron eine größere Energie auf, als es abgeben kann. Seine Ener- 
gie beginnt anzuwachsen, folglich vergrößert sich die freie Weglänge und die 
Energie, die das Elektron von dem Feld empfängt usw. Die Energie der Elek- 
tronen kann jetzt nur durch unelastische Stöße oder durch die endliche Größe 
der Felder begrenzt werden. Auf diese Weise kann das Feld eine Entladung 
herbeiführen. Dieser kritische Wert des Feldes, bei dem sich dies ereignen 
kann, beträgt | 
3 

2/3 nß?m, n,Z2 

9) a 

ulem, 


E, = 


(18.38) 


wobei ß = 1,57 : 10° aa und u, die mittlere Geschwindigkeit der Elektronen 


ist, die sich mit den Ionen im thermodynamischen Gleichgewicht befinden. Bei 
der Temperatur T = 5750° ist E,=]7:10-5p,. In der Chromosphäre ist 
dyn 
em 

Es ist zu beachten, daß ein stabiles Potentialfeld, das z.B. infolge eines Gra- 
dienten in der Konzentration auftritt, nicht die Ursache für eine Wärmeabgabe 
sein kann, da es lediglich eine gewisse Neuverteilung der Elektronendichte, nicht 
aber eine Bewegung der Elektronen hervorruft. Aus der Formel (18.31) geht 
hervor, daß die Stromdichte in diesem Fall gleich Null ist. Außer durch Wirbel- 
felder kann ein Strom durch ein veränderliches Potentialfeld erzeugt werden 
doch ist dies in einer ionisierten Atmosphäre praktisch nicht realisierbar. 

Die mechanische Wirkung des Stromes folgt aus (18.2). Die gesamte auf das 
Gas einwirkende Kraft ist gleich der Summe der Kräfte, die an den Ionen und 


| ‚so daß bei E > 10”* eine Entladung eintreten kann. 
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den Elektronen angreifen, und ist gleich 


j 


| 


the med 4 x 9 me En, x 9 


1 | 1. 
= Ne 0) XD = IXD (18.39) 


dan, = n,ist und {in (18.39) den gesamten Strom, sowohl den Längs- als auch 
den Querstrom, bedeutet. Die Kraft { versetzt das Plasma in Bewegung, und die 
Bewegung des Plasmas ändert ihrerseits den Strom. Daher darf man diesen 
nicht einfach aus der Leitfähigkeit berechnen; man muß gleichzeitig die Glei- 
chungen für die Leitfähigkeit und die Bewegungsgleichungen des Plasmas unter 
der Einwirkung der Kräfte f, grad p und anderer lösen und ebenfalls die Drift 
und die aus den Maxweutschen Gleichungen zu berechnende Selbstinduktion 
berücksichtigen. Wenn grad p — 0 ist, so kommt das Plasma in Bewegung, und 
der Strom ist viel kleiner als in einem A Medium. Für das Gleichgewicht 


ist notwendig, daß die Gleichung grad p = Zi x 9 erfüllt ist. Ein Druckgradient 
erzeugt seinerseits einen Strom. 

Demzufolge ist die Lösung der Aufgabe, die Ströme und die Bewegungen der 
Materie in elektromagnetischen Feldern zu bestimmen, sehr schwierig. Die me- 
chanische Wirkung eines Stromes auf das Gas ist bis auf den heutigen Tag die 
einzige Ursache, die die Bewegungen der Protuberanzen zu erklären vermag. 
Die elektrostatische Kraft, die auf geladene Wolken einwirkt, ist wegen der 
Kleinheit der möglichen Raumladung von weit geringerer Bedeutung. Eine Theo- 
rie, die die Bewegungen der Protuberanzen in zufriedenstellender Weise erklärt, 
ist jedoch bisher noch nicht geschaffen worden. | 

Wenn sich das leitende Medium in einem Magnetfeld a einer Geschwindig- 


keit v _| 9 bewegt, entsteht in ihm eine Stromdichte j = = dx 9. Infolge der 


Selbstinduktion wächst der Strom faktisch allmählich an; sein Betrag kann je 
nach den konkreten Bedingungen um einige Größenordnungen kleiner sein. 
Dieser Strom greift an 1 cm? des Mediums mit der Kraft 


[= -ix5=-%0 (18.40) 


an. 
Wie man leicht erkennt, bremst die Kraft | die Bewegungen des Mediums 
nach einer Zeit von der Größenordnung 


v c? 
IST - Im (18.41) 


oder in einer um einige Größenordnungen größeren Zeit infolge Selbstinduktion, 
deren Einfluß wir später berechnen, ab. In Wirklichkeit wird die Bewegung 
nicht gleichmäßig verzögert. Das Auftreten der induzierten Felder führt 
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— wie später gezeigt wird - zu einer wellenförmigen oder noch komplizierte- 
ren Bewegung. Das angeführte Beispiel zeigt nur, daß eine stationäre gleich- 
förmige Bewegungdes leitenden Mediums quer zu 9. ohne äußere Kräfte unmög- 
lich ist. 

Die Materie ist gewissermaßen mit dem Magnetfeld gekoppelt, ‚„verschmol- 
zen‘ (auf die Bewegung längs 9 hat das Feld keinen Einfluß). | | 

Wenn daher in der leichtbeweglichen Sonnenatmösphäre eine Änderung des 
Magnetfeldes eintritt, z.B. eine Verstärkung und somit eine Verdichtung der 
Kraftlinien, wird. die Materie, die sich mit den Kraftlinien bewegt, ebenfalls 
komprimiert, und es bilden sich Kondensationen, d.h. Bereiche größerer Dichte. 
Das Auftreten der Protuberanzen über den Flecken hängt vielleicht mit diesem 
Umstand zusammen. Die Bewegungsrichtungder Protuberanzen und der Ströme 
kann durch die Richtung des Feldes bestimmt werden, das die Querbewe- 
gungen bremst. | 

Weil das Plasma dem Felde folgt, wird der magnetische Kraftfluß durch eine 
beliebige materielle Kontur nicht geändert, und eine elektromotorische Kraft 
der Induktion tritt nicht auf. | 

Für das Auftreten eines Induktionsstromes ist es notwendig, daß irgendeine 
Kraft, z.B. der Druckgradient, die Bewegung der Materie zum Stehen bringt, 
d.h. die Materie daran hindert, dem Felde zu folgen. Dies kann z.B. bei der Bil- 
dung einer Kondensation über einem wachsenden Fleck der Fall sein. Das 
gleiche kann eintreten, wenn die Bewegung, die senkrecht zur Feldrichtung 
verläuft, durch eine beliebige Kraft aufrechterhalten wird. 

Wir betrachten diesen Fall ausführlicher. 

Eine Kraft mit der Dichte f’ möge die Bewegung aufrechterhalten. Bei einer 


stationären Bewegung hält f’ der Kraft [ = = x 9 das Gleichgewicht. 


Auf diese Weise bestimmt der Betrag der Kraft f’ (bei vorgegebenem 9) die 
Stromdichte. Die Selbstinduktion ist hier bedeutungslos, da die Stromdichte 
unter den Bedingungen der Stationarität konstant ist. Dagegen hängt die Ge- 
schwindigkeit, mit der sich die Materie gegenüber dem Feld bewegt, von der 
Leitfähigkeit ab - je größer die Leitfähigkeit ist, um so geringer ist die Geschwin- 
digkeit, die die erforderliche Stromdichte bestimmt. Unter gewöhnlichen Be- 
dingungen ist die Geschwindigkeit klein. | | 
‚Als Beispiel berechnen wir die Fallgeschwindigkeit einer ionisierten Protube- 
ranz in einem Magnetfeld, dessen Feldstärke horizontal gerichtet ist und 7 = 
1 Oersted beträgt, wobei n, — 10! ist. Aus (18.40) erhalten wir die Stationaritäts- 


bedingung n,my9 = IE v, wobei g = 2,7 10% die Schwerebeschleunigung ist. 
"Wir setzen T — 5000° und finden nach (18.29) 
Te 1078, We @,—= —2-10° und. \or| = 20>1. 
In diesem Fall ist 
u mer m _ memo 
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und die Fallgeschwindigkeit 


2 
N,Mp ge“ MEIT 


_ — I — = 20 cm/see. 
AH? m, 


Die Berücksichtigung der Drift ändert an der Größenordnung nichts. Praktisch 
bedeutet dies, daß eine Protuberanz einfach über der Sonnenoberfläche schwebt. 
Die Existenz von ruhenden Protuberanzen wird möglicherweise durch das Auf- 
treten von streng horizontalen Feldern hervorgerufen. Wenn dagegen der Vek- 
tor der Feldstärke gegen die Sonnenoberfläche geneigt ist, wird sich die Pro- 
tuberanz in Richtung der Feldstärke wie auf einer schiefen Ebene mit entspre- 
chender Beschleunigung bewegen. | 

Außer dem betrachteten Fall gibt es prinzipiell noch eine weitere Möglichkeit 
für die Bewegung von Materie in einem Feld. 

Dieser Fall liegt vor, wenn sich eine große Gasmasse aus einem Gebiet mit 
kleiner Feldstärke in ein Gebiet mit großer Feldstärke bewegt. 

Wie wir noch zeigen werden, kann das Feld nicht sofort die Gaswolke, 
die den Strom leitet, durchdringen; auf der Oberfläche der Wolke werden ab- 
schirmende Ströme induziert, deren Magnetfeld das Feld im Innern der Wolke 
neutralisiert. Auf diese Weise ist das Innere der Wolken der bremsenden Kraft 
nicht ausgesetzt, und die Zeit für die Abbremsung wird im ganzen vergrößert. 

Die Wechselwirkung der abschirmenden Ströme und des Magnetfeldes er- 


zeugt den sogenannten magnetischen Druck, der gleich - ist. Wir berechnen 
| j 7 

seine Bremswirkung. Die Wolke besitze eine Länge 2 = 1000 km und die Dichte 

o— 10-2 a und sie bewege sich mit der Geschwindigkeit v = 30 km/sec in 


dem. Felde H = 30 Oersted. Dann hört die Bewegung nach einer Zeit t = 
lovS 

H?® | | 

Wir erkennen, daß die „elektromagnetische Abschirmung‘ nur im Falle sehr 
großer Massen und schwacher Felder eine gewisse Rolle spielen kann. 

Im großen und ganzen kann man die Schlußfolgerung ziehen, daß die Bewe- 
gung eines ionisierten Gases. quer zum Magnetfeld verhältnismäßig schnell zum 
Stillstand kommt, wenn keine merklichen Kräfte vorhanden sind, die die Be- 
wegung aufrechterhalten. 


— 8 sec auf. 


6. Berücksichtigung der Selbstinduktion 


In unseren Rechnungen haben wir angenommen, daß die Stromdichte den 
stationären Wert j = A € besitzt. Indessen ist bekannt, daß beim „Schließen“ 
des Feldes & der Strom nicht sofort seinen Maximalwert annimmt. Er wächst 
allmählich an, und die Zeit seiner Zunahme ist proportional der Selbstinduktion 
des Leiters. Die Selbstinduktion von leitenden Körpern mit großen Volumen 
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ist groß, die Stromdichte und ebenfalls die bremsende Kraft nehmen langsam 
zu, so daß die Zeit für die Abbremsung vergrößert wird. Um ein quantitatives 
Ergebnis zu erhalten, ist das System der MAxwerıschen Gleichungen und die 
hydrodynamische Gleichung gemeinsam zu lösen. Für einige Spezialfälle hat 
ALFVEN Lösungen angegeben [5, S.188]. Er geht von den Gleichungen 


rot$ = ih (18.42) 
| _ 109 

rot& — a (18.48) 

i= Ale + 20x68). (18.44) 

= = grad 18.45 

aa; = 1x9 7 gradp (18.45) 


aus, wobei & das elektrische Feld der Selbstinduktion ist. 

In den Formeln (18.42)-(18.45) ist. berücksichtigt, daß in der Sonnenatmo- 
sphäre der Verschiebungsstrom beträchtlich kleiner ist als der Leitungsstrom 
und daß die magnetische Permeabilität gleich Eins ist. 

Als erste Näherung betrachten wir ein Medium von konstanter Dichte mit 
unendlich großer Leitfähigkeit, wobei die Anfangsgeschwindigkeit des Mediums 
senkrecht zu dem homogenen Magnetfeld 9, gerichtet ist und ihr. Betrag nur 
von 2 abhängt (2-Achse || $). Dann hängen die Beträge aller Vektoren, die in 
die Gleichungen eingehen, nur von z und t ab. Wir drehen das Koordinaten- 
system so, daß j, — 0 ist. Außerdem ist 7, — 0, da die induzierten Felder in dem 
vorliegenden Fall senkrecht zu $ sind. Dann finden wir aus (18.42): 


u OH, 
BET un dx’ 


H,= cont =0, H,=RH,: (18.46) 


Zu dem ursprünglichen Magnetfeld 9, tritt das Feld 9, hinzu, das von dem 
System der Induktionsströme herrührt. 

Wir setzen diese Größen in (18.45) ein. Da nach Voraussetzung grad 9 keine 
Komponenten in der xy-Ebene besitzt, erhalten wir 


0%, -=—0, „= cent—=ß0, 
ot 
(18.47) 
9%, = E:{3 OH, 5 v, == 0) 
ot 4no 02 
und ferner | 
2 
op __ Nom) (18.48) 
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Da A = © und 5 endlich ist, ergibt die Gleichung (18.44) 


i 1 
E=--—nx8, ,=—-—yH, B=H,=0. (18.49) 
Aus der Gleichung (18.43) finden wir 
OH, OE, 5 
ne. (18.50) 
Unter Benutzung von (18.49), (18.50) und (18.47 ) erhalten wir 
2H H2 82H 
Dun. (18.51) 


2 Arno 0% 


Die gefundene Gleichung ist mit der Wellengleichung identisch und beschreibt 
folglich eine Wellenbewegung, die sich längs der z-Achse mit der Geschwin- 
digkeit 
Ho 


4 

ausbreitet. / u 

Der Bewegungszustand der Flüssigkeit pflanzt sich längs $, mit einer Ge- 
schwindigkeit fort, die proportional der Feldstärke und umgekehrt proportional 
Yo ist. Ä 

Diese magnetisch-hydrodynamischen Wellen sind in der Sonnenphysik von 
großer Bedeutung. Sie können den Bewegungszustand und das veränderliche 
Magnetfeld von einer Schicht in die andere übertragen. Wenn die Welle sinus- 
förmig ist, wobei die Amplitude der Schwingung H, gleich A und die Frequenz 
gleich 2 ist, erhält man für alle übrigen Größen der Gleichungen (18.46) bis 
(18.50) folgende Ausdrücke: 


14 


(18.52) 


H,= Asin® \ u 2), 


Die magnetischen Kraftlinien, die vordem Geraden waren, werden jetzt in- 
folge der Überlagerung des Feldes Z,, zu sinusförmigen Kurven. Ihre Form wird 
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durch die Gleichung 
day H, 


eo - m (18.54) 
bestimmt, deren Lösung die Gestalt 
= Y=-YıHr BEER \ — a (18.55) 
Ä Qy4mo v 


hat. Die Bewegungsgeschwindigkeit der Kraftlinien a ist — wie man leicht er- 
kennt — gleich »,. a: 

Die Begriffe der mechanischen Bewegung sind auf das Feld und die Kraft- 
linien eigentlich nicht anwendbar. Wir benutzen sie als anschauliches Analogon, 
mit dessen Hilfe man sich oft eine qualitative Vorstellung von dem Charakter 
der Erscheinungen als Ganzes verschaffen kann. Die nach einer derartigen Me- 
thode gewonnenen Ergebnisse darf man nicht als streng begründet ansehen. 

Auf diese Weise bewegen sich die Materie und die Kraftlinien gemeinsam fort. 
Solch ein Verhalten müßte man auf Grund der allgemeinen Eigenschaften eines 
leitenden Mediums, das an den Kraftlinien „klebt“, erwarten. Von diesem 
Standpunkt aus können wir die magnetisch-hydrodynamischen Wellen als Wel- 
len auffassen, die auf einer elastisch aufgespannten Schnur, der Kraftlinie, ent- 


langlaufen. Die Masse von 1 cm. Länge beträgt m = m so daß die Zahl der 
Kraftlinien auf 1 cm? gleich H, ist. Die Spannung einer Kraftlinie beträgt 

— Ho Bekanntlich ist die Geschwindigkeit einer auf einer Schnur entlang- 
laufenden Welle gleich V = |, = Wenn wir S und m einsetzen, erhalten wir 
V’= 2a . Die Abweichung von (18.52) erklärt sich dadurch, daß wir den 


STE | 
Seitendruck der Kraftlinien, der ebenfalls gleich ist (für eine Linie), nicht 


berücksichtigt haben. Wir führen jedoch hier keine entsprechende Rechnung 
durch. 

Jetzt können wir die Zeit für die Abbremsung einer Gasmasse, die sich in 
dem Felde H, mit der Geschwindigkeit v bewegt und den Durchmesser / und 
die Dichte o besitzt, ausrechnen. Wir können diese Wolke näherungsweise als 
die Hälfte einer Welle auffassen, die sich wie ein sich hebender Wellenkamm 
nach einer Seite fortbewegt. Dann ist die Wellenlänge 2 /, die Geschwindigkeit 


v_ Ho und folglich die Periode 7 = = . Die Zeit für die Abbremsung der 


470 
Wolke beträgt 
ir _ Wine (18.55) 
BE 2v 2H, 


Wenn ! = 1000 km, 0 = 10-2 und A, = 10 Oersted, beträgt i = 20 sec. 
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Somit vergrößert die Berücksichtigung der Selbstinduktion die Zeit für die 
Abbremsung beträchtlich. 

Wenn die Leitfähigkeit nicht unendlich groß ist, verausgabt der Strom j einen 
Teil seiner Energie auf die Erwärmung der Materie, und die Welle wird ge- 
dämpft. Bei nicht zu starker Dämpfung ist nach Formel (18.37) der mittlere 
Energieverlust in I sec gleich 


T T 
dW 1-7 I; A2Q20 1 [ 2 4?0?020 
ee ae ee 
dt Ei Anh?) DT) (| SH 
0 0 
(18.56) 


2 
Die Energie der Welle W setzt sich aus der magnetischen Energie ee und aus 
7 


1 . 
der kinetischen Energie 7 0v? zusammen. Mit Hilfe von (18.53) rechnet man 


leicht aus, daß diese Anteile gleich sind, so daß die gesamte mittlere Energie 
gleich 


T T 
_ ı/[E, .z1ı[, \, 4 
W ji 2 füne| at 3, (18.57) 
h) 0 


wird. 
Wir führen die Größe « ein, die durch die Beziehung 


definiert ist. Dann ist W = W,e-?**. Da W proportional H ; ist, gilt 
H,= Ac°?sin® ( z 2). 


Das logarithmische Dekrement der Dämpfung ist - wie man aus der Definition 
(18.57’) und aus (18.56) und (18.57) leicht berechnet — gleich 


3 
E a 2202 
«= a7 zE 


Wenn die Leitfähigkeit anisotrop ist, muß man A! an Stelle von A benutzen, 
da nur j! Wärme abgibt. 

Die Dämpfung der Wellen ist nur für verhältnismäßig schnelle Schwingungen 
mit Perioden von der Größenordnung Minuten. von Bedeutung. 


20 Ambarzumjan, Astrophysik 
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7. Die)Ausbreitung des Magnetfeldes 


Die magneto-hydrodynamischen Wellen stellen einen der Mechanismen für 
die Ausbreitung des Feldes in einem leitenden Medium dar. Wenn sich das Me- 
dium nicht bewegen kann, breitet sich das Feld in Form elektromagnetischer 
Schwingungen aus, die bei kleiner Leitfähigkeit periodisch und bei großer Leit- 
fähigkeit aperiodisch gedämpft sind. 

Im letzten Fall dringt das Feld etwa um !/, der auf das betreffende Medium 
bezogenen Wellenlänge in das leitende Medium ein. Folglich dringt ein lang- 
samer veränderliches Feld tiefer in den Leiter ein. Dies erzeugt die sogenannte 
elektromagnetische Abschirmung der inneren Teile eines Leiters von 
dem äußeren Magnetfeld, von der wir oben gesprochen haben. Die Feldenergie 
wandelt sich hierbei in die Energie des Systems der abschirmenden Ströme um, 
die durch das Magnetfeld dieser Ströme bestimmt wird. 


Das Problem der Ausbreitung eines veränderlichen Magnetfeldes ist für die 
Sonnenphysik von großer Wichtigkeit, da die Pole dieses Feldes — die Sonnen- 
flecke - an einzelnen Stellen der Sonnenoberfläche lokalisiert sind und der Cha- 
rakter der Erscheinungen davon abhängt, ob sich das Feld bis zur Korona oder 
bis zu einer Protuberanz erstreckt und ihre Feldstärke etwas vermindert. Die 

Messung des Feldes unmittelbar in einer Protuberanz oder in der Korona aus- 
zuführen ist schwierig, da die Feldstärken klein sind. 


P. E. KoLpakow und J. P. Teruezkı!) haben auf die wichtige Rolle der Be- 
weglichkeit der Sonnenatmosphäre hingewiesen. Wir haben schon früher ge- 
sehen, daß in diesem Falle die Materie an die Kraftlinien ‚angeklebt‘ ist, so daß 
keine Induktionsströme entstehen und die Feldenergie sich nicht in Wärme ver- 
wandelt. Folglich muß sich das Feld ausbreiten. Diese Erscheinung kann man 
am anschaulichsten als eine Bewegung der Materie unter der gemeinsamen Ein- 
wirkung eines magnetischen Druckgradienten und des Feldes deuten. 


Die zweite für die Sonne wichtige Form der Ausdehnung des Feldes ist der 
Transport im Innern einer großen Wolke. Wenn im Innern einer Wolke ein 
Magnetfeld vorhanden und das Feld außen verschwunden ist, so erzeugen die 
Oberflächenschichten der Wolke eine elektromagnetische Abschirmung für die 
äußeren Schichten, die die schnelle Ausbreitung des Feldes und die Verringe- 
rung der Feldstärke in der Wolke verhindern. 


Wir betrachten diese Erscheinung ausführlicher. Da das Feld keine Quellen 
besitzt, kann man das Vektorpotential X des Magnetfeldes einführen, das durch 
die Bedingung 5 = rot X definiert ist. Setzen wir den Wert 9 in (18.43) ein und 
vertauschen wir die Reihenfolge der Differentiation nach den Koordinaten und 


1) P.E.KoLrAakow und J.P. TERLEZEKI, Zur Frage der Ausbreitung des elektromagne- 
tischen Feldes der Flecke in der Sonnenatmosphäre. Abhandlungen der Akademie der 
Wissenschaften der UdSSR, 76, 185, 1951 (II.E. Konuaros u A.Il. Tepneukui, K Bonpocy 
pacıpocTpaHeHHA 3NeKTPOMATHATHOTO IONA IATeH B armochepe Gonuma. Iorıanı 
Aranemun Hayk CCCP 76, 185, 1951). 
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der Zeit, so finden wir 


1 o%X | 
CE = Se + grade, (18.58) 


wobei & das elektrische Feld, das beim Zerfall des Magnetfeldes entsteht, und 
das skalare Potential ist. Das letzte Glied kann man fortlassen, da in einem lei- 
tenden Medium keine merkliche Raumladung entstehen kann. 

' Somit finden wir für die Dichte des Induktionsstromes 


i= 16-1. (19.59) 


Dieser Strom erzeugt ein Magnetfeld, das durch die Gleichung (18.42) bestimmt 
ist. Wir ersetzen auf der linken Seite dieser Gleichung 9 durch rot X und auf 
der rechten Seite j durch (18.59) und erhalten 
rotrot X — graddivY — V2Y — u (18.60) 
Bisher haben wir nur rot X festgelegt, für div X können wir einen beliebigen 


Wert annehmen. Wir setzen div\X = 0. 
FA AU MU 


29 — 
vi 0x? oy? 022 


(18.60) 


ist größenordnungsmäßig nicht größer als ne wobei R der Radius der Wolke 


ist (wenn außerhalb der Wolke H #0 und A = 0). Dann kann man die Ge- 
schwindigkeit für die Abnahme von X aus (18.60) ermitteln: 


OU cA 


Di mir’ en 
hieraus erhält man für die Zerfallszeit von X (und folglich auch von 9) 
A 4) R? 
> Ey 2 (18.62) 
ot 


Die Zeit für das Anwachsen des Feldes ist von der gleichen Größenordnung. 
Wenn die Leitfähigkeit anisotrop ist, ist AT zu benutzen, weil nach der LERXZ- 
‘schen Regel nur der in Richtung & verlaufende Strom eine Änderung des Ma- 
gnetfeldes verhindert. Wenn R= Ro = 7: 10!%cm und A = 1018 sec! (die Be- 
dingungen für die inneren Gebiete der Sonne) ist, beträgt t = 10° Jahre. Fak- 
tisch legt diese Zeit die Selbstinduktion des gegebenen Volumens und die Zeit 
zur Erreichung eines stationären Zustandes fest. 

Wenn somit die Sonne vor Milliarden Jahren ihr Magnetfeld erworben haben 
sollte, würde dieses Feld, sogar ohne daß irgendwelche Ursachen vorhanden 


20* 
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wären, die dieses Feld aufrechterhalten, bis in die Gegenwart hinein unver- 
sehrt erhalten bleiben. Für eine Wolke mit R = 10° em und $ = 1013 sec! (die 
Bedingungen für die Schichten der Oberfläche) ist # = 300 Jahre. Somit muß 
das Feld eines Flecks ohne zusätzliche Energiezufuhr Hunderte von Jahren exi- 
stieren. Indessen entstehen und verschwinden die Flecke in wenigen Tagen. 
Eine mögliche Deutung dieses Phänomens betrachten wir im folgenden Para- 
graphen. 


$ 19. Die Sonnenflecke und die Fackeln 
1. Vorbemerkungen. Das Strahlungsgleichgewicht der Sonnenflecke 


Zu den wichtigsten Problemen der Physik der Sonnenflecke zählen folgende: 


l. Die Erforschung des physikalischen Zustandes der Materie innerhalb der 
Flecke — die Feststellung der Art thermischen Gleichgewichtes und des Ver- 
laufs der wichtigsten physikalischen Parameter im Fleck mit der Tiefe (Ionisa- 
tion, Anregung der Atome usw.). 


2. Die Ermittlung der Faktoren, die in den Sonnenflecken eine niedrigere 
Temperatur als in den umgebenden Schichten der Photosphäre aufrecht- 
erhalten. 


3. Die Entstehung von starken Magnetfeldern im Fleck und die Erforschung 
des Gesetzes für ihre zeitlichen Änderungen. 


4. Das allgemeine Problem des Ursprungs der Flecke und die mit dem elf- 
jährigen Zyklus der Sonnenaktivität zusammenhängenden Probleme. (Die 
Ursachen des Zyklus selbst, die Aufklärung der Gesetzmäßigkeiten in der helio- 
graphischen Verteilung der Sonnenflecke in den verschiedenen Phasen der 
Sonnenaktivität und die mit der Phase der Sonnenaktivität zusammenhängen- 
den magnetischen Gesetzmäßigkeiten — der periodische Wechsel der Polarität 
auf den beiden Sonnenhalbkugeln usw.). 

Gegenwärtig sind nur in bezug auf das erste Problem Ergebnisse mit genügen- 
der Sicherheit erzielt worden. 

Wir betrachten den physikalischen Zustand der Materie innerhalb der Flecke 
und in erster Linie den thermischen Zustand in ihrem Innern. Spektroskopische 
Beobachtungen ergaben, daß im Gebiet der Flecke gesetzmäßige Bewegungen 
der Gase vorliegen. In den unteren Schichten eines Flecks fließt die Materie 
aus ihm heraus, und in den oberen Schichten fließt sie in ihn hinein (EvERSHED- 
Effekt). Das Auftreten derartiger Ströme läßt sofort den Gedanken aufkom- 
men, daß im Innern der Flecke die Prozesse des Wärmetransportes durch 
bewegte Materie, d.h. die Prozesse der Wärmeübertragung durch Kon- 
vektion, eine wichtige Rolle spielen könnten. Zahlreiche Tatsachen sprechen 
jedoch dafür, daß sich trotz des Vorhandenseins der erwähnten Strömungen 
der Wärmetransport in einem Fleck genauso wie in der Photosphäre hauptsäch- 
lich durch Strahlung vollzieht. Wir gehen kurz auf diese: Tatsache ein. 
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Ebenso wie in der Sonnenphotosphäre werden die Absorptionsprozesse in 
einem Fleck, dessen Spektraltyp KO ist, hauptsächlich durch die negativen 
Ionen des Wasserstoffs bestimmt (siehe $ 6). In diesem Fall können wir aber 
— wie wir in $6 gezeigt haben - für die Temperaturverteilung die für die graue 
Materie ermittelte Abhängigkeit der Größe T von 7 benutzen. Für eine nur 
schwache Abhängigkeit des kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten von der 
Frequenz in einem Fleck spricht auch der Umstand, daß die Kurve für die 
Energieverteilung im kontinuierlichen Spektrum des Flecks näherungsweise 
eine PLancksche Kurve ist. 

Wenn sich folglich die Photosphäre und der Fleck im Zustande des Strah- 
lungsgleichgewichtes befinden (für die Photosphäre haben wir uns hiervon 
früher überzeugt), können wir für die Verteilung der gesamten austretenden 
'Strahlungsintensität I (®) in Abhängigkeit von dem Winkel ® gegen die Nor- 
male sowohl für die Photosphäre als auch für die Flecke mit vollkommen aus- 
reichender Genauigkeit die Formel (4.32) benutzen. Dann folgt aber aus dieser 
Formel, daß der Quotient [I (#, 0)],: [I (9, 0)]o, wobei sich der Index s auf den 
Fleck bezieht, vom Winkel ® nicht abhängen darf. Mit anderen Worten, das 
Verhältnis der Intensität der gesamten (,bolometrischen‘“) Strahlung eines 
Flecks zur Intensität der Gesamtstrahlung der benachbarten Gebiete der Photo- 
sphäre muß in dem vorliegenden Fall für alle Punkte der Sonnenscheibe gleich 
sein. Die durchgeführten Beobachtungen und unter ihnen die neuesten Unter- 
suchungen von G.F.Sırnık!) bestätigen die Konstanz des Quotienten [I (9,0)], 
:[Z (9, 0)]o vollkommen. | 

Die Unabhängigkeit des angegebenen Verhältnisses vom Winkel d ermög- 
licht es, an einer beliebigen Stelle der Sonnenscheibe die effektive Temperatur 
des Flecks (T',), zu bestimmen. Wenn (T,)o die Temperatur der Photosphäre ist, 


so ist nach (4.21) 
(AH), _ | (T,). \ (19.1) 
(rH)o (T)o! 

Wenn wir den von ® unabhängigen Quotienten [I (9, 0)],:[7(d, 0O)]o aus Be- 


obachtungen ermitteln, der auf Grund dieser Unabhängigkeit gleich dem Quo- 
tienten (r A),: (r H)o ist, und wenn wir (7/,)o kennen, erhalten wir (7',),. Dies- 
bezügliche Beobachtungen (unter Berücksichtigung des Streulichtes) ergeben 
für die linke Seite von (19.1) die Größenordnung 0,4. Hieraus folgt für (7T,)o 
— 5710° ein (7,), von etwa 4500°. | 

Die letzte Zahl stellt einen gewissen Mittelwert dar, weil offenbar (wie es sich 
aus den Beobachtungen ergibt) die größeren Flecke ein kleineres (7',), besitzen. 
So ergaben z.B. die Messungen für einen ausnehmend großen Fleck, der im 
November 1938 beobachtet wurde, eine Temperatur von etwa 3700°. 

Das nach Formel (19.1) ermittelte (7',), darf man nicht — wie es häufig ge- 
schieht — mit der Anregungstemperatur (7 ,); identifizieren, da — wie wir in 


!) G.F.Sırnıg, Über die Natur der Sonnenflecke. Veröffentlichungen des Staatlichen 
Sternberg-Instituts, Bd. 11, Teil2, S.5, 1939 (T.D. Curuuk, K Bonpocy 0 npupone conueu- 
HBIX IATeH. Tpyası FAHII, T.11,4.2,crp.5, 1939). 
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$ 12 gesehen haben — zwischen beiden Größen ein gewisser Unterschied besteht, 
über dessen Ursache man sich noch nicht im klaren ist. 

Ein zweiter Weg für die Lösung des Problems der Wärmeübertragung ist der 
folgende: Wir nehmen an, daß in den Flecken und in der Photosphäre Strah- 
lungsgleichgewicht herrscht, und berücksichtigen, daß der Absorptionskoeffi- 
zient in beiden Fällen nur schwach von der Frequenz abhängt. Dann können wir 
die Formel (4.40) auf die Flecke und auf die Photosphäre anwenden. In diesem 
Fall finden wir 


(19.2) 


erisec$sechdt 
hc 

Es 

4 


‚FrT9O 5 -E ze) ee 


| etsec9tsechdt 
he 
| 1,3 \ 
| lt tt Be 
1; (®, 0)], 0 | 
| 


Wenden wir die Formel auf die Mitte der Sonnenscheibe an, wo 9 = 0 ist, er- 
halten wir 
etdt 

hc 


1,00), _ 


/ e 
0 


(19.3) 


nor a =) en : 


Somit gibt die Formel (19.3) für einen Fleck, der sich in. der Mitte der Sonnen- 
scheibe befindet, das theoretische Intensitätsverhältnis „Fleck — angrenzende 
Photosphäre‘ für die verschiedenen Wellenlängen an. Wenn sich der Fleck im 
Zustand des Strahlungsgleichgewichtes befindet, kann.man die Formel (19.3) 
mit dem beobachteten Verhältnis [I, (0,0)],: [Z, (0,0)]o durch geeignete Wahl 
eines einzigen Parameters, nämlich (7',), — natürlich bei vorgegebenem Wert 
von (T,)o — In Übereinstimmung bringen. Dies kann man tatsächlich bei 
(T,), # 4500° erreichen, wobei das beobachtete Intensitätsverhältnis in dem. 
Wellenlängenintervall von 3000 bis 10000 Ä in völlig zufriedenstellender Weise 
mit dem theoretischen Verhältnis übereinstimmt. Etwas schlechter ist diese 
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Übereinstimmung - möglicherweise wegen des Einflusses der Absorptions- 
banden des Wasserdampfes in der Erdatmosphäre - in dem Bereich von 
10000 bis 22000 Ä. Hier sind noch weitere Beobachtungen erforderlich. 

Schließlich können wir die Formel (19.2) für eine beliebige Wellenlänge A an- 
wenden, um das Verhältnis [I, (9, 0)],: [Z, (9, 0)]o in den verschiedenen Punk- 
ten der Sonnenscheibe zu untersuchen (ebenso wie im Falle der Gesamtstrah- 
lung). Auch hier stimmt die Theorie mit den Beobachtungen ganz befriedigend 
überein. Die auf diese Weise gefundenen Werte für (7',), schwanken bei den ver- 
schiedenen Autoren zwischen 4300° (RıcHARDSoN) und 4750° (G.F. Sırnık). 
Möglicherweise ist dies auf reale Unterschiede in (7,), zurückzuführen. Wir 
‚haben ja schon erwähnt, daß die größeren Flecke offenbar kleinere (7), be- 
sitzen. | 

Auf Grund der von uns angeführten Tatsachen kann man annehmen, daß sich 
die Sonnenflecke wirklich im Zustande des Strahlungsgleichgewichtes befinden. 
Insbesondere hat die Annahme, daß sich die Flecke im Zustand des konvektiven 
Gleichgewichtes befinden, krasseWidersprüche zwischen der Theorie und den Be- 
obachtungen zur Folge. 

Daß sich die Materie in einem Fleck im Zustand des Strahlungsgleichgewich- 
tes. befinden muß, folgt auch aus der Abschätzung der Energieströme, deren 
Energie durch Strahlung und durch Konvektion transportiert wird. Die Kon- 
vektionsströme sind bei den im Fleck beobachteten Geschwindigkeiten (im gan- 
zen bis zu 2-3 km/sec) zu klein, um ein wirksamer Faktor beim Transport von 
thermischer Energie zu werden.!) 


2. Das Fleckenspektrum. Der Elektronendruck 


Wir wenden uns jetzt der Analyse der Absorptionslinien im Spektrum des 
Sonnenflecks zu. Das Spektrum eines Sonnenflecks wird in Übereinstimmung 
mit der niedrigeren Temperatur des Flecks durch einen späteren Spektraltyp 
charakterisiert als das Spektrum der Photosphäre. Und zwar ordnet man den 
Fleck gewöhnlich dem Typ KO zu, während das Sonnenspektrum vom Typ 
dG3 ist. Wenn man annimmt, daß die physikalischen Bedingungen in einem 
Fleck den in der Atmosphäre eines K.0-Sternes herrschenden Bedingungen ähn- 
lich sind, und berücksichtigt, daß die Schwerebeschleunigung im Fleck die glei- 
che ist wie für die Sonne (Zwerg), müßte man nach Tabelle 11 für einen Fleck 
(T,), = 4910° erwarten. Dieser Wert ist etwas größer als der schon abgeleitete 
von 4500°. Es lassen sich jedoch einstweilen noch keine Folgerungen ziehen, da 
der Fleck nur näherungsweise den angegebenen Spektraltyp K0 besitzt. Außer- 
dem müßte man streng genommen für den Vergleich ein mittleres Spektrum 
des Flecks benutzen, d.h. ein Spektrum, das von einem weit entfernten Be- 
obachter registriert würde, wenn die ganze Sonnenscheibe von Flecken bedeckt 


1) Eine ausführliche Übersicht über alle hier berührten Fragen ist von 4. F.Sırnık 
[18, 8.107] zusammengestellt worden. 
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wäre. Wenn z.B. der angegebene Spektraltyp K.0 einem Fleck in der Mitte der 
Sonnenscheibe entspricht, so besitzt der Fleck ein mittleres Spektrum von 
späterem Typ!), und die Übereinstimmung mit (T,), = 4500° verbessert sich. 

Bei dem Studium der Anregungs- und Ionisationsbedingungen in den Flecken 
kann man vollkommen die gleichen Methoden benutzen, die wir im zweiten Ka- 
pitel dargestellt haben. Und zwar können wir entweder die Methoden der ele- 
mentaren Wachstumskurve ($ 12) oder die auf eine genauere Ableitung der Kon- 
turen zurückgehende Methode des $ 13 benutzen. 

Die Konstruktion der Wachstumskurve für die Sonnenflecke geht nach den 
allgemeinen Methoden vor sich, die in $12 dargestellt worden sind. Die vor- 
liegenden Untersuchungen zeigen, daß sich die auf diese Weise ermittelte Wachs- 
tumskurve ihrer Form nach: (innerhalb der Grenzen der Beobachtungsfehler) 
anscheinend nicht merklich von. der Wachstumskurve für die ungestörte Photo- 
sphäre unterscheidet. Für weitergehende Schlußfolgerungen reichen die bis- 
herigen Daten nicht aus. Die Unterschiede in der Verschiebung und der Ver- 
zerrung der Wachstumskurve für die Flecke gegenüber der Wachstumskurve 
für die Photosphäre sind im wesentlichen auf drei Faktoren zurückzuführen: 


1. auf die im allgemeinen bestehende Verschiedenheit der Anzahl der ab- 
sorbierenden Atome in einem Sonnenfleck und in der Photosphäre; 


2. auf den Temperaturunterschied zwischen den Flecken und. der Photosphäre ; 


3. auf die Aufspaltung der Linien im Fleckenspektrum infolge des Auftretens 
von starken Magnetfeldern (bis 4000 Gauß) in den Flecken. 

Bei nicht sehr großem Auflösungsvermögen der Spektrographen verschmei- 
zen die einzelnen ZEEMAN-Komponenten, was einer Verbreiterung der Linien 
gleichkommt. Der Einfluß dieser Verbreiterung auf die Äquivalentbreite der 
Linien ist für die schwachen Linien am unbedeutendsten und am stärksten für 
die Linien mittlerer Intensität, die dem „flachen‘‘ Übergangsgebiet der Wachs- 
tumskurve entspricht. | i | 

Wir betrachten diese Fälle der Reihe nach. Für die schwachen Linien ist die 
Äquivalentbreite der Zahl der absorbierenden Atome proportional, und da beim 
Auftreten eines Feldes diese Zahl gleich bleibt, beläuft sich der Einfluß der Auf- 
spaltung auf eine gewisse Verbreiterung und Zunahme des diffusen Aussehens 
der Linie, ohne daß irgendeine Änderung von W, eintritt. 

Bei sehr starken Linien ist die magnetische Aufspaltung selbst bei einem 
Felde der Größenordnung 4000 Gauß beträchtlich geringer als die Ausdehnung 
der Flügel und die Linienbreite überhaupt (sagen wir bei r, = 0,5), wobei auch 
die äußersten Komponenten berücksichtigt sind. 

Wir kommen zu den Linien mittlerer Intensität. Die Äquivalentbreite einer 
beliebigen, in dem Übergangsbereich der Wachstumskurve gelegenen Linie be- 


trage bei Abwesenheit eines magnetischen Feldes W;, und die Anzahl der sie 
‚erzeugenden Atome sei N. Bei Anlegen eines Magnetfeldes spaltet die Linie in 


ı Da die Strahlung aus den zentralen Gebieten der Sonnen- (=Stern-) Scheibe heißeren 
Schichten entspricht als die Strahlung von der gesamten Scheibe als Ganzes gesehen. 
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n Komponenten auf. Hierbei wird - grob gesprochen - jede Komponente durch 
die Absorptionswirkung von N, = n Atomen bestimmt. Bei den betrachteten 


Linien (in dem Übergangsbereich der Wachstumskurve) zieht jedoch selbst eine 
große Änderung i in der Anzahl der absorbierenden Atome eine überaus kleine 
Änderung der Äquivalentbreite nach sich. Daher muß bei kleinem n jede der 
erwähnten Komponenten praktisch den gleichen Wert W, besitzen, den auch 


die anfängliche Linie bei Abwesenheit eines Magnetfeldes besitzt, d.h. W;. Die 
Verschmelzung aller Komponenten ergibt bei der beobachteten Linie eine Ver- 
größerung von W,. 

Die Polarisation der Atome hat eine gewisse Verkleinerung!) der erwähnten 
resultierenden Breite zur Folge. Trotzdem wird aber bei genügender Anzahl der 
Komponenten und bei hinreichender Feldstärke die Linie verstärkt. Auf diese 
Weise wird durch den Zeeman-Effekt der mittlere Teil der Wachstumskurve 
angehoben. Hierbei ist zu beachten, daß die verschiedenen Atome (und sogar 
die verschiedenen Linien, die zu dem gleichen Atom gehören) ein verschiedenes 
Aufspaltungsbild sowohl hinsichtlich der Größe der Aufspaltung als auch in 
bezug auf die relativen Intensitäten der Komponenten ergeben. Daher ist im 
großen und ganzen das vorliegende Problem außerordentlich kompliziert. 

Die gleichzeitige Ermittlung von Wachstumskurven für einen Fleck und für 
die Photosphäre gestattet es, eine Reihe von Folgerungen über die physika- 
lischen Bedingungen im Fleck zu ziehen. Erstens können wir die Anregungs- 
temperatur in einem Fleck bestimmen. Zunächst bestimmen wir (bei der Er- 
mittlung der Wachstumskurve) einen vorläufigen Wert (7), und dann 
unter Benutzung der Formel (12.37) und einer graphischen Darstellung von der 
Art der Abb.34 einen verbesserten Wert für (7 ‚),. 

Eine andere Methode fußt auf der Formel (12.40), in der wir an Stelle des 
Index St den Index s einführen: 


(N,); (u,) (do); 
8X), — (gX)o = 1 = 
(lg 0)s (lg 0)O 8 (N,)o (U,); 8 vo 
1 1 
RS ELSE 19.4) 
a 7 ; (Tao - 


Wir bestimmen für verschiedene Multipletts mit verschiedenem e, für das untere 

Niveau die Differenz {(lg X,), — (g X,)o} und stellen die Abhängigkeit dieser 

Differenz von den Größen e, dar, wobei diese nach (19.4) gewöhnlich linear sind. 
Dann findet man i ' 

40 —= 5040 a En 

(Ta), (Tao, 

aus der Neigung der erhaltenen Geraden gegen die Abszissenachse (e,-Achse). 

Nachdem wir AO ermittelt und einen bestimmten Wert für (7 ‚)o angenommen 

haben, finden wir (7 ‚),- 


(19.5) 


$) 


..2).Der Effekt der Polarisation der Atome bewirkt, daß die von jeder getrennten Kompo- 
nente absorbierte Energie kleiner ist als in dem Fall, daß keine Polarisation vorliegt. 
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Ten BRUGGENCATE und v.KLüBEr finden für große Flecke AQ = 0,33. 
Wenn wir diesen Wert übernehmen, erhalten wir bei (T,)o = 5040° 
(T ,), = 3800° und bei (7 ,)o = .5700° (7 ,), = 200°. 

Anscheinend schwanken die Werte für (7 ‚), sowie (7,), von Fleck zu Fleck 
und nehmen für größere Flecke kleinere Werte an. Aus diesem Grunde ist der 
angegebene Wert AO — 0,33 offenbar zu groß. 

Die Methoden, die auf der Theorie der Wachstumskurve fußen, gestatten 
auch, den Elektronendruck i im Fleck zu bestimmen. Wenn man die Anzahl der 
Atome eines beliebigen Elementes für zwei aufeinanderfolgende Ionisations- 
stufen ermittelt hat, muß man die Ionisationsformel (5.11) anwenden, wobei 
man für 7 natürlich einen festen Wert annimmt, der in der Nähe der effektiven 
Temperätur des Flecks liegt. Wenn man dies für zwei oder mehr Elemente aus- 
führt, kann man außer p, auch 7 selbst bestimmen. 

Den Elektronendruck 9, für einen Fleck kann man nicht nur dadurch be- 
stimmen, daß man die Wachstumskurve heranzieht, sondern auch unter Bezug- 
nahme auf die Photosphäre. Wir schreiben die Ionisationsformel (5.19) zweimal 
hin (für die Photosphäre und für den Fleck) und erhalten, wenn wir das Re- 
sultat in der logarithmischen Form darstellen: 


N, 5 5040 911 2(2rm,)? k 
j LI = ET — Dee jo en, 19.6 
(a) a T, ee Ze h? en 
3 5 
N, ) 5 5040 91.1 2(2ram,)? k? 
el) - _eT Be je ee). (197 
lH 6 92: g To g(P,)o & ——— 90,1 h? ) 


wobei wir natürlich annehmen, daß man die Gleichung (5.19) auf die gesamte 
Atmosphäre als Ganzes anwenden kann (Übergang von .n auf N). 
Durch Subtraktion der beiden Gleichungen erhalten wir 


(Pd: (N,,)o N , 5.2 1 1 | 
— ] — le — — 5040 ee, LITER 
(P.)o N: 1)s Ne N,,1)o sE 2 = To “ 7, To \ 


Hierbei sind die in diese Gleichung eingehenden Temperaturen genau genom- 
men gewisse (über die Tiefe) gemittelte ‚‚Ionisationstemperaturen‘‘, die man 
näherungsweise mit den effektiven Temperaturen identifizieren kann. 

Die Bestimmung der beiden ersten Summanden auf der rechten Seite von 
(19.8) ist in dem Fall möglich, wenn zwei aufeinanderfolgende Ionisationsstufen 
eines beliebigen Elementes in dem Spektrum eines Flecks und der Photosphäre 
durch hinreichend starke Resonanzlinien vertreten sind, für die nach Formel 


(12.28) W, proportional YN und die Benutzung der Wachstumskurve nicht un- 
bedingt erforderlich ist.?) 


lg r.lg 


t) Wir weisen darauf hin, daß die Anwendung des angegebenen Gesetzes einen überall 
gleichen Wert der Dämpfungskonstante /', , voraussetzt. Diese Konstante wird im wesent- 
lichen durch die Stoßdämpfung bestimmt und kann sich folglich in den Flecken und in der 
Photosphäre unterscheiden. Daher ist die angegebene Methode nur eine Näherung.. | 
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Die Bestimmung von (p.), gemäß Formel (19.8) wurde von T.W.Krar!) an 
den Resonanzlinien 4227 von Cal und H und K von Call durchgeführt. Für 7, 
wurde der angegebene Wert 3800° und für 7’, der Wert 5040° angenommen. Die 


Anwendung des angegebenen Gesetzes W, — YN ergab auf Grund der gemes- 
senen Äquivalentbreiten (p,),: (P.)o = : Dieser Wert für (p.), ist zweifellos 


zu klein, weil T.W. Krar die Differenz AO größer als den Mittelwert angenom- 
men hat. Wenn wir die vorliegenden anderen Daten für diese Differenz benutzen, 
kommen wir trotzdem stets zu dem Ergebnis, daß (9,), um ein Vielfaches (etwa 
um eine Größenordnung) kleiner als (p,)o Ist. 

Wir vergleichen den Unterschied in p, zwischen der Photosphäre und einem 
Fleck mit demjenigen Unterschied, den man beim Übergang von der Sonne zu 
einem Stern vom Typ dAKO0 erwarten müßte. Aus Tabelle 8 folgt, daß in der 
Atmosphäre des Sternes 70 Ophiuchi A vom Typ dK0 der Elektronendruck 
etwa um das 20fache kleiner ist als in der Sonnenatmosphäre. Größenordnungs- 
mäßig stimmt diese Differenz mit dem von T.W.Krar gefundenen. Wert 
überein. 

Überdies zeigt unmittelbar ein von van Disk?) durchgeführter Vergleich 
des Sternes 70 Ophiuchi A mit einem Sonnenfleck, daß 7, für beide Objekte 

innerhalb der Fehlergrenzen praktisch gleich ist. Dies alles beweist, daß ein 
Fleck in vielen Eigenschaften der Atmosphäre eines Zwergsternes vom gleichen 
Spektraltyp ähnelt. 

Es ist interessant, unser eben erhaltenes Ergebnis zu bestätigen, indem man 
von anderen Überlegungen ausgeht. In erster Linie könnte man einen quantita- 
tiven Vergleich der Äquivalentbreiten im Spektrum eines Flecks und im Spek- 
trum der Photosphäre durchführen, wobei man für den Übergang auf die An- 
zahl der Atome die Wachstumskurve benutzen könnte. 

Hierbei entstehen jedoch einige Komplikationen. So ist z.B. die Anzahl der. 
angeregten Magnesiumatome, die das bekannte grüne Triplett 5183,7 Ä, 
5172,7 Ä und 5167,4 Ä hervorbringen, im Fleck doppelt so groß wie in der Pho- 
tosphäre. Wie aus den Rechnungen hervorgeht, ist dieses Ergebnis lediglich 
unter Benutzung der gewöhnlichen Formeln des thermischen Gleichgewichtes 
äußerst schwierig zu erklären. Gleichzeitig geht bei den angegebenen Linien das 
Anwachsen der Äquivalentbreite beim Übergang von der Photosphäre zum 
Fleck praktisch genauso vor sich wie beim Übergang von einem Stern vom 
Typ dG 3 zu einem Stern vom Typd K0! 

Nach T.W.Krar ist die Ursache dieser Unstimmigkeiten darin zu suchen, 
daß der kontinuierliche Absorptionskoeffizient in den Flecken kleiner sein muß 
als in der Photosphäre. Dies vergrößert den Wert n, =0,: x», und erzeugt da- 
durch auch eine Vergrößerung der Anzahl der Atome. Die Tatsache, daß x, von 


1) T.W.KrAr, Temperatur und Druck in den Sonnenflecken. Mitteilungen des Astrono- 
mischen Hauptobservatoriums Nr.137, S.1, 1948 (T. B. Kpar, Temneparypa u nasııenne 
B CONHeyHsIx naTHmax. Mssecrun TAO, No.137, crp.1, 1948). 

2) S. van DIske. A comparative study of the spectra of « Bootis and 70 Ophiuchi A. 
Astrophysical Journal 104, 27, 1946. 
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der Photosphäre zum Fleck abnimmt, ist von T.W.KrAar auf Grund einer Un- 
tersuchung der Abweichungen der Strahlungsintensität im kontinuierlichen 
Spektrum eines Flecks und der Photosphäre von derjenigen einer grauen Ma- 
terie festgestellt worden.!) Die Ungleichung (x,),: (#,)o < 1 folgt auch aus 
Abb.15, wenn wir für T, — 4200° und für To = 5600° setzen und das Verhält- 
nis (x,),: (#,)o mit dem angegebenen Wert (9.)5: (Pe), = 10 berechnen. Für 
A = 5000 Ä wird das Verhältnis (x,),: (x,)o von der Größenordnung !),. 

Aus unseren Ausführungen geht hervor, daß wir für die theoretische Deutung 
der Unterschiede in den Linienintensitäten zwischen Fleck und Photosphäre in 
Zukunft die Methoden des $ 13 benutzen müssen. Und zwar müssen wir die 
Konturen der uns interessierenden Linien nach den allgemeinen Angaben des 
$ 13 bestimmen, nachdem wir den Verlauf der verschiedenen physikalischen 
Parameter im Innern des Flecks’ermittelt haben. Das gleiche müssen wir nätür- 
lich auch für die Photosphäre tun. Nur in diesem Fall ist der Vergleich der Theo- 
rie mit den Beobachtungen ausreichend begründet. 

Für die gerade erwähnten Berechnungen der Struktur der Flecke können wir 
die Theorie der Sonnenphotosphäre benutzen, die wir zu Beginn des $ 17 dar- 
gestellt haben. Zu diesem Zweck müssen wir nur T, = 4500° setzen, wobei wir 
den Wert g = 2,74 - 10%? cm/sec? beibehalten. 

Eine zweite außerordentlich wichtige Methode zur Erforschung der physika- 
lischen Bedingungen in einem Fleck ist der sorgfältige Vergleich des Flecken- 
spektrums mit Sternspektren von benachbartem Typ. Man hat dabei festzu- 
stellen, ob man unter den Sternspektren (die natürlich dem TypdK0 benachbart 
sind) ein solches Spektrum herausfinden kann, das exakt mit dem Spektrum 
des Flecks übereinstimmt. 

Bisher sind fast keine derartigen Untersuchungen durchgeführt worden. Der 
einzige Vergleich eines Fleckenspektrums mit dem Spektrum des Zwerges 70 
Ophiuchi A vom TypdKO (siehe oben) zeigt, daß das Verhältnis der Anzahl 
der Atome in dem Fleck zu der Anzahl der Atome in dem angegebenen Stern 
für alle neutralen Atome größer als Eins und für alle ionisierten Atome kleiner 
als Eins ist. | 


3. Die möglichen Ursachen für die Temperaturerniedrigung in einem Fleck. 
Das Magnetfeld der Flecke 


Das nächste physikalische Problem der Flecke ist die Frage nach der Natur 
des Mechanismus, der die Temperatur der Materie in einem Fleck erniedrigt. 
Zahlreiche Versuche zur Erklärung dieser Tatsache gehen von der Vorausset- 
zung aus, daß aus einem Fleck Gase ausströmen und sich adiabatisch ausdeh- 
nen, was zu einer Abkühlung führt. Seit’ kurzem weiß man jedoch, daß diese 


ı) T.W. Krar, Die kontinuierliche Absorption im Spektrum der Sonnenflecke. Mittei- 
lungen des Astronomischen Hauptobservatoriums Nr. 140, S.56, 1947 (T.B. Kpar. Hernpe- 
PEIBHOe NOTJIOINEHME B CIHEKTpe COAIHEYHBIX IATeH. Masectun TAO, No.140, ctp.56, 
1947). 
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„adiabatische Theorie“ auf zahlreiche ernste Schwierigkeiten stößt [34, 
S. 145-146]. 

Die modernen Theorien bringen die Abkühlung der Materie in den Flecken 
mit dem Auftreten starker Magnetfelder in den Flecken in Zusammenhang. 
Wir wenden uns daher sofort der Behandlung der Magnetfelder in den Flecken zu. 

Wir führen einige allgemeine charakteristische Merkmale an, die das Magnet- 
feld der Sonnenflecke betreffen. | 

Das Auftreten eines starken Magnetfeldes in den Flecken ist eine Grundeigen- 
schaft der Flecke. Niemals wurde ein Fleck ohne Magnetfeld beobachtet. Im 
Gegenteil, es begegnen einem sogar sogenannte unsichtbare Flecke; dies sind Be- 
reiche der Photosphäre, über denen man schwache Magnetfelder beobachtet. 
Diese Bereiche befinden sich häufig dort, wo bis vor kurzem ein Fleck vorhan- 
den war oder wo demnächst einer erscheinen wird. 

Die magnetischen Kraftlinien stehen in der Mitte eines Flecks senkrecht auf 
der Sonnenoberfläche und bilden an den Rändern der Penumbra mit ihr einen 
Winkel von etwa 20°. Hinsichtlich seines Magnetfeldes erinnert ein einzelner 
Fleck an einen einpoligen Magneten und eine typische Gruppe von zwei großen 
Flecken an einen zweipoligen Magneten. Bisweilen trifft man multipolare Grup- 
pen mit komplizierter Anordnung der Pole an. Fa 

Einebipolare Gruppekann man durch ihr magnetisches Moment W = 981 
charakterisieren, wobei 9 die mittlere Feldstärke im Fleck, 8 seine Fläche und I 
der Abstand zwischen den Flecken ist. 

Die Feldstärke einer bipolaren Gruppe im Abstand R mit R > ist gleich!) 


= — grad —— m 0 1 —_— (19.9) 


d.h., das Feld nimmt näherungsweise proportional R-3 ab. 

Die Feldstärke H im Zentrum eines Flecks ist mit der Fläche 8 des Flecks 
veränderlich und erreicht bei den großen Flecken 3500 Gauß. 

Die Abhängigkeit von HZ und S von der Zeit ist in Abb. 50 für typische schnell 
(unten) und langsam (oben) veränderliche Flecke dargestellt.?) Dabei ist S in 
einem Millionstel der Halbkugel und ZH in Gauß angegeben. Anfangs ist H pro- 
portional 8, darauf erreicht es ein Maximum und ist fast unveränderlich. Erst 
wenn sich die Fläche des Flecks merklich verringert, beginnt auch H abzu- 
nehmen. 

Die Zeit des Anwachsens der Feldstärke dauert gewöhnlich 2-3 Tage, die 
Zeit der Konstanz einige Tage bis einige Wochen und die Zeit der Abnahme eine 
bis zwei Wochen. Indessen haben wir am Schluß des $ 18 gezeigt, daß das Feld 
eines Flecks Hunderte von Jahren ohne Energieverlust existieren kann. Auf 


t) Siehe I. E. Tamm, Grundlagen der Theorie der Elektrizität, Staatsverlag für tech- 
nische Literatur, 1946, S. 269 (N. E. Tamm, OcHoBtI TeOopuH 3lleKTpmuecTBa. TocTexusnar, 
1946, cTp. 269). 

2) T.CowLing, The growth and decay of sunspot magnetic field. Monthly Notices 106, 
218, 1946. 
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Grund dieser Feststellung nimmt CowLınG an, daß das Feld eines Flecks durch 
die Bewegung der ionisierten Materie an die Oberfläche tritt und wieder in die 
Tiefe gelangt. Die Flecke sind wie Fenster, durch die das Feld, das lange Zeit in 
den unter der Photosphäre befindlichen Schichten existierte, an die Oberfläche 
tritt. 

Das Magnetfeld übt auf die leitende Atmosphäre den Druck aus. In den 


tiefen Schichten ist der Gasdruck beträchtlich größer als der magnetische Druck. 
Infolgedessen führt der magnetische 
Druck nicht zu einer Ausdehnung 
des Gases. 

In den Schichten der Photosphäre 
ist der magnetische Druck von: der 
gleichen Größenordnung wie der Gas- 
druck, und das Feld kann unter Mit- 
nahme des Gases aus der Oberfläche 
| ’ austreten. Die Ausdehnung des Gases 
e ” 2 30 40 $50Tage hat eine Abkühlung zur Folge, wo- 
bei im Falle des Gleichgewichtes der. 
gesamte Druck im Fleck - Gasdruck 
plus magnetischer Druck -— gleich 
dem Gasdruck außerhalb des Flecks 
auf dem gleichen Niveau sein muß. 
‚Auf diese Weise kann man bei Kennt- 
nis von H die Differenz des Gasdruk- 
kes im Fleck und in der Photosphäre 
berechnen. Weil p= nkT ist, ge- 


I | 0 | 
0 0” 20  30Tage stattet das aus den Beobachtungen 
ee) bekannte Temperaturverhältnis das 
Abb. 50 Verhältnis der Diehten zu ermit- 
teln. 


Die Strahlung der benachbarten Schichten erwärmt unaufhörlich die Grenz- 
schichten eines Flecks und erhöht den Gasdruck. Hierdurch wird das Gleich- 
gewicht gestört, und die erwärmten Schichten dehnen sich ein wenig aus, bis 
ihre Temperatur wieder auf den ursprünglichen Wert gesunken ist. Möglicher- 
weise ist diese Ausdehnung die beobachtete Bewegung der Materie von den 
Flecken fort. 

Auf diese Weise ist die erniedrigte Temperatur eines Flecks offenbar eine not- 
wendige Folge des Vorhandenseins von starken Magnetfeldern. 

Was den Ursprung der Magnetfelder betrifft, so gibt es noch keine endgültige 
Antwort auf diese Frage. L. E. Gur&wItsch und. A. I. LEBEDINSKI!) sind im 


ı) L. E. GurewiıtscH und A.I. LEBEDINskı, Das Magnetfeld der Sonnenflecke.-I und II. 
Journal für experimentelle und theoretische Physik 16, 832 und 840, 1946 (JI. E.Typesnu 
u A.U.Jlebennuckuf, MarunTtHoe none ConHeyHBIx nmatenH. I u 11. HKypnan akcnepn- 
MeHTANbBHOH u Teopernueckoä busukn 16, 832 nu 840, 1946). 


$ 19. Die Sonnenflecke und die Fackeln 319 


Gegensatz zu CowLing der Meinung, daß das Feld unmittelbar in den Schichten 
unterhalb der Photosphäre infolge Zirkulation leitender Materie in einem Ma- 
gnetfeld unter Einwirkung hydrodynamischer Kräfte entsteht. Eine derartige 
Zirkulation kann Ströme erzeugen, die auch das Magnetfeld des Flecks bestim- 
men. Der gesamte Prozeß erinnert als Ganzes an den Anregungsprozeß einer 
Dynamomaschine. Einen konkreten Mechanismus für die Selbstanregung geben 
die Autoren jedoch nicht an. 

Eine der wichtigsten Fragen ist diejenige, ob die Erzeugung eines Magnet- 
feldes H in den Flecken an die Existenz eines allgemeinen Magnetfeldes der 
Sonne gebunden ist oder nicht. Dieses Problem ist von W.W.STEPANOW be- 
handelt worden.!) 

Wenn die Entstehung der Flecke in irgendeinem Zusammenhang mit dem 
allgemeinen Feld der Sonne steht, wird das Auftreten der Flecke in der Haupt- 
sache von der magnetischen und nicht von der heliographischen Breite 
abhängen. Wenn somit der Magnetpol der Sonne auf der nördlichen Halbkugel 
zu einem gegebenen Zeitpunkt uns näher als der heliographische Pol gelegen ist 
(diese Pole fallen nicht zusammen), so ist die mittlere Breite für die Entstehung 
der Flecke auf der nördlichen Halbkugel kleiner als auf der südlichen. Bei der 
entgegengesetzten Lage der Pole tritt der umgekehrte Effekt auf. | 

Die Differenz zwischen der mittleren Breite für die Entstehung der Flecke 
auf der nördlichen und südlichen Halbkugel muß demnach eine Periode auf- 
weisen, die gleich der Periode des von der Erde aus gesehenen Umlaufs der ma- 
gnetischen Achse der Sonne ist. Die Bearbeitung von Fleckenbeobachtungen aus 
über 45 Jahren nach statistischen Methoden ermöglichte es, diese Periode mit 
genügender Sicherheit zu bestimmen; sie beträgt 27,5993 Tage und unterschei- 
det sich ein wenig von dem auf spektroskopischem Wege bestimmten Wert. Der 
von W.W.STErANow: ermittelte Wert ist jedoch zuverlässiger, da ihm eine 
lange ‚Beobachtungsreihe zugrunde liegt. Auf diese Weise kann man annehmen, 
daß das Auftreten der Flecke mit einem allgemeinen Magnetfeld der Sonne in 
Verbindung steht. 


4. Die Sonnenfackeln. Die Temperaturverteilung in den Fackeln mit der Tiefe 


Wir wenden uns jetzt den Fackeln zu. Diese beobachtet man bekanntlich nur 
in den Randgebieten der Sonnenscheibe, hauptsächlich in der Zone mit den 
Grenzen 0,6 Ro < R< Ro. Sie bieten sich dem Beobachter als Aufhellungen 
der Photosphäre dar. Die Fackeln besitzen eine komplizierte Faserstruktur, die 
sich bisweilen in einigen Stunden ändert. Die Fasern (Adern) bestehen ihrer- 
seits aus Granula. Die Granulation in den Fackeln unterscheidet sich jedoch von 
der Granulation in den ungestörten Gebieten der Photosphäre, und zwar 


1) W. W. STEPANOW, Über eine neue Gesetzmäßigkeit in der Entstehung der Sonnen- 
flecke. Astronomisches Journal, 25, 209, 1948 (B. B.GremaHos, O HOBOH BaKOHOMEPHOCTU 
'B BOSHUKHOBEHUN COJIHEYHBIX UATEH. ACTPOHOMHYecKHH kypHaı 25, 209, 1948). 
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1. die Lebensdauer der Granula in der Photosphäre ist von der Größenordnung 
zwei Minuten, während sie bei den Fackeln größenordnungsmäßig zwei Stunden 
beträgt; 


2. der Kontrast zwischen den Granula und den zwischengranularen 
Gebieten ist in den Fackeln beträchtlich größer als in der Photosphäre. 


Es ist möglich, daß das mittlere Niveau, in dem sich die Fackeln befinden, 
höher liegt als das der Flecke und der Photosphäre überhaupt. Hierfür spricht 
z.B. die Tatsache, daß die aus den Fackeln bestimmte Winkelgeschwindigkeit 
der Sonnenrotation größer ist als die aus den Flecken abgeleitete. Es ist be- 
kannt, daß die Winkelgeschwindigkeit der verschiedenen Schichten der Sonne 
mit der Höhe wächst. (Diese Feststellung darf man anscheinend nicht auf die 
Sonnenkorona äusdehnen; siehe $ 22.) 

Ein sehr wichtiges Problem der Physik der Fackeln ist die Änderung des Kon- 
trastes Fackel — benachbarte Photosphäre. Das Verhältnis 


II, (8, 0)], 
I, (9,0)]o’ 


wobei sich der Index f auf die Fackel bezieht, ist von zahlreichen Beobach- 
tern für verschiedene # gemessen worden. So fanden V.A. AMBARZUMJAN und 
N.A. KosYREw für eine von ihnen ausgewählte Fackel mit R — 0,94 Ro bei 
i = 3900 Ä F(8) = 1,14 und bei A = 5000 Ä F(d) = 1,10. Für eine Reihe von 
ö-Werten hat T.W. Kran) F (d) an einigen Fackeln für i = 3900 Ä und 
} = 5000 Ä bestimmt. Bei A = 3900 Ä betrug F (®) für R= 0,52 Ro und 
R = 0,90 Ro bzw. 1,15 und 1,28. Bei A — 5000 Ä ist F (®) für dieselbön R 
gleich 1,08 und 1,16. A.1. LEBEDINSKI und S. S.SHURAwWLEW?2) haben F (9) 
photoelektrisch untersucht. 

Wir weisen darauf hin, daß sich alle diese Untersuchungen im wesentlichen 
nicht auf die erwähnten Fasern der Fackeln, sondern auf ein gewisses mittleres 
„verschmiertes‘‘ Bild einer Fackel beziehen. Diese Verschmierung entsteht durch 
Schwankungen des Bildes und das Auftreten von Streulicht. Durch die Bild- 
schwankungen wird die Helligkeit der Fasern zum Teil auch auf die den Fasern 
benachbarten Gebiete „verteilt“. Die Berücksichtigung dieses Effektes und 
ebenfalls direkte (vorläufige) Rechnungen stützen die Annahme, daß F (®) in 
den erwähnten Fasern die Werte 1,5-2,5 erreichen kann. 

Eine überaus interessante Tatsache ist die, daß das Verhältnis der Gesamt- 
intensitäten [I (9, 0)],: [I (#, O)Jo (im Gegensatz zu den Sonnenflecken) mit 
dem Abstand vom Scheibenmittelpunkt veränderlich ist. Dies bedeutet offen- 


F,®) = (19.10) 


1) T.W.Krar, Die Ionisation und der Elektronendruck in den Sonnenfackeln. Astrono- 
misches Journal 24, 329, 1947 (T.B.Kpart, NHonnsaunma u 91eKTPOHHOE NABJIeHHE B COI- 
HEYHBIX Pakelrax. ACTPOHOMUyecKHä skypHau 24, 329, 1947). 

2) A. I. LEBEDINSKI und S. S. SEURAWLEW, Lichtelektrische Photometrie der Sonnen- 
oberfläche. Astronomisches Journal 18, 312, 1941 (A. VI. JIledennauckwuü un C.C.}Kypasıes, 
DOTOINEKTPHYECKAA POTOMETPHA CONHEYHOH TIOBEPXHOCTU. ACTPOHOMHYECKHU >KYPHAaı 
18, 312,:194]). 
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bar, daß sich die Sonnenfackeln nicht im Zustande des Strahlungs- 
gleichgewichtes befinden. 

Die: 'Temperaturverteilung i im Innern einer Fackel können wir mit Hilfe der 
am Schluß des $ 7 dargestellten Methode ermitteln. Zu diesem Zweck muß das 
Gesetz der Änderung von [/, (9, 0)], mit dem Winkel # bekannt sein. Dieses Ge- 
setz. können wir speziell aus dem beobachteten Verhältnis (19.10) ableiten, da 
die Abhängigkeit von [/, (, 0)]o von % bekannt ist. Wenn wir das Gesetz der 
Änderung der fraglichen Intensität mit $ kennen, können wir den Ausdruck 


0,0), = [BlT)e"""secddr, (19.11) 
0 


als Integralgleichung ansehen, die bei vorgegebenem 4 die B,(T,) als Funktion 
‘von 7, zu bestimmen gestattet. Wenn wir annehmen, daß die Materie in einer 
Fackel ebenso wie in der Photosphäre die Eigenschaften einer „grauen Mate- 
rie“!) besitzt, kann man die gleiche Methode auch: auf die Gesamtstrahlung an- 
wenden: 


«09 


[I8, OQ]y= [ BT, ee ?*seoddr, (19.12) 
0 


Die ‘Gleichungen (19.11) und (19.12) sind durch numerische Integration zu 
lösen. Wenn die beobachtete Intensität in Form eines nach Potenzen von cos d 
fortschreitenden Polynoms darstellbar ist, können wir die Methode des $ 6 be- 
nutzen, 

Rechnungen ähnlicher Art zeigen stets, daß für kleine 7 die Temperatur T', 
einer Fackel höher ist als die Temperatur der .Photosphäre, während 7 ‚in Sro- 
Ben Tiefen niedriger ist als das 7 der Photosphäre. [Daher darf man (was 
häufig geschieht) den Unterschied in der Strahlungstemperatur 7, zwischen 
einer Fackel und der Photosphäre nicht mit der Differenz der effektiven Tempe- 
raturen identifizieren.] 

Um eine Erklärung für das gefundene Resultat zu geben, erinnern wir uns, daß 
wir im allgemeinen am Rand der Sonnenscheibe eine Strahlung beobachten, die 
aus den obersten Schichten der Oberfläche der Sonnenatmosphäre austritt. Da- 
her beweist die größere Helligkeit der Fackeln am Sonnenrande, die die Hellig- 
keit der Photosphäre übertrifft, unmittelbar, daß sie in ihren äußeren Bereichen 
heißer sind als die Photosphäre. Andererseits sind sie in der Mitte der Scheibe 
nicht sichtbar. Dies bedeutet, daß der eben erwähnte Überschuß an thermischer 
Energie in den äußeren Bereichen der Fackeln (gegenüber der Photosphäre) auf 
irgendeine Weise.durch.eine niedrigere Temperatur.der Fackeln im Bereich gro- 
Ber 7 kompensiert werden muß. 

Bedäuerlicherweise besitzen die oben erwähnten Rechnungen bis jetzt rein 
qualitativen Charakter. Wir haben in $7 erwähnt, daß in die Ermittlung der 


1) Wegen des geringen Unterschiedesin den mittleren Temperaturen der Fackeln und.der 
Photosphäre. 


21 Ambarzumjan, Astrophysik 
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Funktion T (r) aus dem Gesetz der Randverdunkelung die Unsicherheit ein- 
geht, die sich aus der erforderlichen Extrapolation der Intensität bis zum äußer- 
sten Sonnenrand ergibt. Gleichzeitig ist diese Aufgabe für die Fackeln besonders 
kompliziert. Bis vor. kurzem war man der Ansicht, daß der Kontrast Fackel - 
Photosphäre bis zum äußersten Sonnenrand hin anwächst. Dagegen zeigen die 
jüngsten Untersuchungen von M.WALDMEIER!), daß dieser Kontrast bei 
R„ = 0:% Ro ein Maximum erreicht und nach beiden Seiten von R,, abfällt. 
Zugleich erhält man in den beiden Fällen eine verschiedene Verteilung 7 (r). 
Im ersten Fall (maximaler Kontrast am Sonnenrande) findet die Überhitzung 
der Materie in der Fackel hauptsächlich in den äußersten Schichten mit 
t < 0,02 statt. Im zweiten Fall dagegen besitzt die Überhitzung (d.h. das Ver- 
hältnis 7,/To) etwa bei 7 = 0,6 ihr Maximum. 

Für die Lösung des betrachteten Problems sind noch weitere sorgfältige Mes- 
sungen des Kontrastes Fackel - Photosphäre in der Nähe des äußersten Sonnen- 
randes erforderlich. Zur Zeit ist jedoch die Annahme gerechtfertigt, daß der 
zweite Fall der Wirklichkeit offenbar näherkommt, weil - wie sich aus dem Stu- 
dium der Absorptionslinien in den Spektren der Fackeln ergibt — die sie erzeu- 
genden Atome einer höheren Temperatur ausgesetzt sind als die entsprechenden 
Atome in der Photosphäre (siehe weiter unten). Die Absorptionslinien entstehen 
indessen im Mittel (!) gerade in der Nähe des Niveaus mit 7 = 0,3 — 0,6. 

Das Studium der Flocculi spricht ebenfalls dafür, daß der zweite Fall der 
Wirklichkeit näherkommt. Diese Frage behandeln wir in $ 21. 

In Zusammenhang mit der Deutung des beobachteten Kontrastes Fackel - 
Photosphäre gehen wir noch auf ein wichtiges Problem ein, das von all gemeinem 
Charakter ist. 

Zur Vereinfachung setzen wir voraus, daß die aus der Sonne (Stern) aus- 
tretende Strahlung der Frequenz » in einer verhältnismäßig dünnen Schicht der 
Oberfläche entsteht, in der alle Temperaturen, die die Strahlung und den Zu- 
stand der Materie der Schicht charakterisieren, gleich sind, sich nicht mit der 
Tiefe ändern und den Wert 7, besitzen. In dem vorliegenden Fall ist — wie un- 
mittelbar ersichtlich — die Intensität I, (0) der austretenden. Strahlung von 
der vorgegebenen Frequenz gleich B, (T,). [Siehe z.B. Gleichung (3.38) für 

— T, = eonst.] Wir nehmen jetzt an, daß sich aus irgendeinem Grunde die 
kinetische Temperatur der betrachteten Schichten bis zu einem gewissen 
Wert T, > T, erhöht hat. Es erhebt sich nun die Frage, ob die Intensität I, (0) 
jetzt gleich B, (T,) ist oder nicht. Wir zeigen im folgenden, daß dies nicht der 
Fall sein kann. =) 


ı) M.WALDMEIER, Die Sichtbarkeitsfunktion der Sonnenfackeln. Zeitschrift für Astro- 
physik 26, 147, 1949. 

2) Das vorliegende Problem ist behandelt in der Arbeit von E.R.Musrtzt, Über die 
grundlegenden physikalischen Prinzipien der Theorie des Strahlungsgleichgewichtes in den 
Sternatmosphären. Mitteilungen des Astrophysikalischen Observatoriums auf der Krim 2, 
123, 1948 (9.P.Mycresp, O6 OCHOBHbIX PH3NYeCKUX IPUHLNNAX TeOPuUH IIy4eBorTo paB- 
HOBECHA SBE3AHBIX aTMochep. MsBecrun KpbImckofi actTpoßusnueckofi oÖgepBaTopum 2, 
123, 1948). 
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In Übereinstimmung mit den Formeln (3.30), (3.13) und (2.27) hat der Aus- 
druck für die Intensität der aus der Oberfläche austretenden Strahlung die all- 
‘gemeine Gestalt 


00. - 


L,(#, 0) -/3 er, (19.13) 


%, 


wobei hier die Voraussetzung des lokalen thermodynamischen Gleichgewichtes 
nicht benutzt worden ist. Da wir uns nur mit der prinzipiellen Seite der vorlie- 
genden Aufgabe befassen, nehmen wir an, daß im’Innern der äußeren Schichten, 
in denen die Intensität I, (#, 0) im wesentlichen entsteht, das Verhältnis j ‚Ir, 
konstant ist. Im Rahmender Hypothese des lokalen thermodynämischen Gleich- 
gewichtes würde diese Voraussetzung nach (3.10) bedeuten, daß die 1emperabur 
innerhalb der genannten Schichten konstant ist. Wir setzen jetzt 7,[%, = const 
und finden nach (19.13) für alle d 


Lo,0,e. (19.14) 


%, 


Wir berücksichtigen ferner, daß der Emissionskoeffizient j, in den Sternatmo- 
sphären im wesentlichen durch die Rekombinationen bestimmt wird (mit Aus- 
nahme des fernen infraroten Spektralbereichs). Dann können wir für ihn die 
Gleichung (8.38). benutzen, wobei wir für die Sonne die Prozesse der erzwun- 
genen Emission vernachlässigen können. Schließlich mögen die Absorptions- 
prozesse (Koeffizient x,) und die Emissionsprozesse (Koeffizient ;,) in einer 
vorgegebenen Frequenz durch die gleichen Atome bestimmt werden. 
Dann können wir nach (5.20) und (5.22) schreiben: 


0%, = N, E.; (19.15), 


wobei n,,, die Anzahl der Atome im r-ten Ionisations- und k-ten Anregungs- 
zustand in 1 cm? ist. 

Hierbei betonen wir,.daß wir sowohl in (8.38) als auch in (19. 15) nur einen der 
Streifen der Abb.11 berücksichtigt haben. Die Berücksichtigung aller Streifen 
mit %,,, < hv würde unsere Resultate aber prinzipiell nicht ändern. 

Auf rund unserer Ausführungen erhalten wir für I, (9, 0) den Ausdruck 


4,8 ‚hv-xr,k 
L(#,0) = Se ee) ET, . (19.16) 
nnd 10° (2nm,kT,)2 

Wenn wir in diese Formel die im fünften Paragraphen für das thermische 
Gleichgewicht abgeleiteten Gleichungen einführen, T = T', setzen und die er- 
zwungene Emission berücksichtigen, erhalten wir I, (®, 0) — : B,(T), was un- 
mittelbar einzusehen ist. | 

Um unser Hauptergebnis so verständlich wie möglich zu machen, betrachten 
wir eine Frequenz v, die in der Nähe der Grenzfrequenz »v, des von: uns betrach- 


v 


21* 
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teten Streifens liegt oder ihr. gleich ist. In diesem Fall ist av =:x,, „und folglich 


I,(8,0) z& er) re (19.17) 
‚W0)z | a 
r / I 410:(&mm,kT,)? 


Der erste Faktor der rechten Seite von (19.17) hängt von den Ionisations- und 
den Anregungsprozessen, der zweite Faktor — und zwar in schwachem Maße - 
nur von der kinetischen Temperatur ab. Wenn die Ionisations- und die An- 
regungsprozesse durch die Temperatur 7’ bestimmt werden und außerdem 
T=[T, ist, so ist — wie wir eben gezeigt haben - I, (9,0) = B,(T). 

: Untersuchen wir jetzt, was bei einer Erhöhung von T,, geschieht. In $8 haben 
wir gesehen, daß unter den in den Sternatmosphären herrschenden Bedingungen 
(kleine Materiedichten) die Ionisation in der Hauptsache durch Strahlung und 
nicht durch Stöße bewirkt wird. Ferner haben wir in $ 15 gezeigt, daß das gleiche 
auch für die Anregungsprozesse gilt. Hieraus folgt, daß der erste Faktor auf der 
rechten Seite von (19.17) sich anfangs überhaupt nicht mit wachsendem T', 
ändert. Der Einfluß der Zunahme von T, auf diesen Faktor wird erst dann 
merklich, wenn der Faktor « der Formel (8.24) mit Eins vergleichbar wird und 
‚Eins übersteigt. Der Einfluß einer Zunahme von T', auf den zweiten Faktor der 
Formel (19.17) ist dagegen im allgemeinen klein. Aus diesem Grunde ist I, (9,0) 
bei der Erhöhung T', zunächst praktisch konstant. Darauf beginnt es (bei@>1) 
‘zu wachsen; aber auch hier ist die Ungleichung I, (9, 0) < B,(T,) oder sogar 
die Ungleichung I, (9,0) < B, (T,) erfüllt. Auf diese Weise darf man unter den 
‚Bedingungen in den Sternatmosphären aus der Zunahme der Intensität der. aus- 
tretenden ‚Strahlung nicht unmittelbar auf eine entsprechende Zunahme .der 
kinetischen Temperatur schließen. Wenn daher beispielsweise die Strahlungs- 
temperatur der Fackeln (7',), höher als die Strahlungstemperatur (7,)o der 
‚benachbarten Bereiche der Photosphäre ist, darf man die Differenz AT, 
— (T,),— (T3)o nicht der entsprechenden Differenz der kinetischen Tempera- 
turen gleichsetzen. In Wirklichkeit kann die Differenz AT, = (T,), — (T)o 
viel größer sein. Hierbei ist klar, daß diese Folgerung. prinzipiellen Charakter 
besitzt und von den Einschränkungen, die wir bei der Dürchführung der Lösung 
des betrachteten Problems gemacht haben, nicht betroffen wird. 


5. Das Spektrum der Fackeln 


Wir wenden uns jetzt den:-Spektren der Fackeln zu. Ein allgemeiner quanti- 
tativer Vergleich des Spektrums einer Fackel mit dem Spektrum der benach- 
barten Photosphäre zeigt, daß die Linien der ionisierten Metalle im Spektrum 
‚der Fackel stärker sind als im Spektrum der Photosphäre. Bei den Linien der 
neutralen Metalle beobachtet man das umgekehrte Verhalten. Eine Ausnahme 
von dieser Regel bilden die Linien H und K von Call, die im Spektrum der 
‚Fäckeln schwächer sind als im Spektrum der benachbarten Photosphäre. 

Bisher liegen noch sehr wenig spektralphotometrische Untersuchungen der 
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Fackeln vor; im wesentlichen Arbeiten von T.W.KrAr (Pulkowo) und O:N. 
MITROPOLSKAJA (Astrophysikalisches Observatorium auf der Krim).!) Wir stel- 
len kurz die Ergebnisse der beiden Arbeiten dar. Die von O.N. MITROPOLSKAJA 
mit Hilfe der Fe I-Linien durchgeführte Ableitung einer Wachstumskurve für 
eine Fackel ergab, daß sich diese Kurve innerhalb der Grenzen der Beobach- 
tungsfehler in ihrer Form nicht von der Kurve unterscheidet, die für die be- 
nachbarten Bereiche der Photosphäre abgeleitet wurde. Eine gewisse gegen- 
seitige Verschiebung beider Kurven längs der Abszissenachse weist darauf hin, 
daß in der Fackel weniger absorbierende Fe I-Atome vorhanden sind als in der 
benachbarten Photosphäre. | 

"Aus beiden zitierten Arbeiten folgt (in Übereinstimmung mit der oben .an- 
gegebenen qualitativen Charakteristik), daß tatsächlich die Linien der neu- 
tralen Elemente in ihrer überwiegenden Anzahl in den Fackeln schwächer sind 
als in der Photosphäre und daß bei den Linien der ionisierten Elemente (mit 
Ausnahme der Linien H und K) das umgekehrte Verhalten beobachtet wird. 

Diese Ergebnisse besagen, daß die mittlere Temperatur der Fackeln höher als 
die mittlere Temperatur der benachbarten Photosphäre ist. 

Oben haben wir gezeigt, daß die Bestimmung der effektiven Temperatur der 
Fackeln (aus dem Kontrast Fackel - Photosphäre) wegen der Besonderheit des 
Gesetzes der Temperaturverteilung innerhalb der Fackeln erschwert wird. Da- 
her kann man versuchen, (T,), folgendermaßen zu bestimmen. Wir machen die 
Annahme, daß wir für eine Reihe von Absorptionslinien die Differenz der Äqui- 
valentbreiten A W, = (W,), — (W,)o bestimmt haben. Außerdem nehmen wir 
an, daß für dieselben Linien die Abhängigkeit der Größe W, vom Spektraltyp 
des Sterns und damit (siehe Tabelle 11) von der effektiven Temperatur T, des 
Sternes bekannt; ist. Wenn wir dann voraussetzen, daß die physikalischen 
Eigenschaften einer Fackel den physikalischen Eigenschaften der Atmosphäre 
eines solchen Sternes ähnlich sind, dessen effektive Temperatur höher ist als die 
effektive Temperatur der Sonne, wobei aber gin beiden Fällen gleich ist, können 
wir mit Hilfe der gefundenen AW, auch die Differenz A T, = (T,), — (T)o 
bestimmen. Hierbei beträgt AT, etwa ‚hundert Grad. Wenn man noch die 
„faserförmige“ Struktur der Fackeln berücksichtigt, ist A T, in den „Fasern“ 
noch größer. 

Weitere Untersuchungen auf Grund dieser Methode sind von außerordent- 
licher Wichtigkeit, weil z.B. ein Unterschied in A T, für die neutralen und die 
ionisierten Atome auf eine Abweichung von den Bedirigungen des thermodyna- 

Ä Gleichgewichtes in.den Fackeln hinweisen könnte. 


hT.W. Kr AT, Die Ionisation und der Elektronendruck in den. Sonnenfackeln. Astrono- 
misches Journal 24, 329, 1947; 0. N. MITROPOLSKAJA, Die Ableitung der Wachstumskurve 
und die Untersüchung der physikalischen Bedingungen in den Sonnenfackel. Mitteilungen 
des Astrophysikalischen Observatoriums auf der Krim 8, 93, 1952 (T.B. Kpar, MoHusauna 
N HNEKTPOHHOE MABJIeHKE B CONHEYHEIX Barejiax. ACTpoHoMmnyecknü MypHan 24, 329, 
1947. 0.H. MHTponONIBCKan, ‚lIoctpoenne KpuBof PocTa u UCcHTeNoBaHne Önsmseckux 
YCHOBHH B COIIHEYHBIX Bakeıax. Ussecrun Kppimcrof actrpobnamueckoi o6cepBaTopun 
8, 93, 1952). 
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Eine sichere Abschätzung des Elektronendruckes in den Fackeln wird durch 
verschiedene Anomalien im Verhalten .der ionisierten Elemente (besonders 
Ca II) erschwert. Aus den vorliegenden Daten scheint zu folgen, daß p, in den 
Fackeln sich nicht merklich von p, in der benachbarten Photosphäre unter- 
scheidet. 

Die Frage nach dem anomalen Verhalten der Ca II-Linien in den Spektren 
der Fackeln ist bisher. noch nicht vollständig geklärt. Es ist durchaus möglich, 
daß hier die gleiche Ursache wie bei den „Metallsternen‘ (siehe $ 15) wirkt. Es 

Ä gibt zahlreiche Hinweise, daß 
im fernen ultravioletten Bereich 
des Spektrums der Fackeln ein 
großer Energieüberschuß vor- 
handen ist. Dies muß zu einer 
anomal starken lonisation der 
Call-Atome: und zu einer Ver- 
ringerung ihrer Anzahl führen. 

Betrachten wir kurz das Ver- 
halten der Wasserstofflinien in 
den Spektren der Fackeln. Die 
Kontur der H«-Linie in den 
Spektren. der Fackeln und der 
anderen .auf der Sonne zu be- 
obachtenden Erscheinungen ist 
in Abb.51 dargestellt. Die aus- 
gezogene Kontur ist die beob- 


| rackel achtete Kontur der Ha«-Linie 
Bas m in dem Spektrum einer Faekel. 
en ui horsnn Aber in dem Abschnitt a b muß 
=—--— —-[hromosphärische Eruption die zur Fackel selbst gehörige 
BRSrBzSes see --Fackel ohne Strahlung der floc culi Kontur der H<«-Linie unterhalb 
"Abb. 51 der Linie ab verlaufen, weil 


sich den Fackeln die chromo- 
sphärischen Floceuli mit einer H«-Emission überlagern (siehe $ 21). Die 
wirkliche, von einer fremden Emission!) befreite Kontur der H«-Linie im 
Spektrum der Fackeln muß etwa längs der punktierten Linie bc verlaufen. 
Die Verbreiterung der H«-Linie in den Fackelspektren im Vergleich zu. den 
H«-Linien im Spektrum der benachbarten Gebiete der Photosphäre ist — wie 
man gegenwärtig annimmt — durch die erhöhte Anregung der Wasserstoffatome 
in den Fackeln bedingt. Infolgedessen wird die Anzahl N, der H-Atomeim 
zweiten Quantenzustand und dadurch die Linienbreite vergrößert. Eine Ver- 
ringerung der zentralen Restintensität in den Fackeln gegenüber der Photo- 
sphäre ist ebenfalls wegen der Erhöhung von N, in den Fackeln zu erwarten. 
Außerdem wird die erwähnte Verringerung von r,, häufig in der Linie Hß be- 


ı) D.h. die Kontur der Hx-Linie in einem Fackelspektrum in dem Fall, daß keinerlei 
chromosphärische Flocculi vorhanden sind. 
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obachtet!), bei der die von den Flocculi herrührende Emission viel schwächer 
ist als im Falle H« und folglich die zur Fackel selbst gehörige Linienkontur von 
HB nicht merklich verzerrt ist. In noch höherem Maße trifft dies auf die höheren 
Glieder der BALMER -Serie zu. 

Wenn die H«-Linie nicht infolge a vergrößerten Anzahl der im zweiten 
Quantenzustand befindlichen Atome, sondern durch den Druckeffekt (mögliche 
Zunahme von n,) verbreitert wäre, müßte man in diesem Fall eine starke Ver- 
breiterung der Linien Hß, Hy, .... erwarten, bei denen der Druckeffekt stärker 
wirkt als bei der H«-Linie. In den Fackeln ist aber die Verbreiterung der ge- 
nannten Linien wesentlich schwächer als die Verbreiterung der H«-Linie. 

Der Umstand, daß die Wasserstoffatome in den Fackeln stärker angeregt 
sind als in der benachbarten Photosphäre, widerspricht nicht der aus den Be- 
obachtungen näherungsweise gefundenen Gleichheit von (7), und (7 ‚)o für 
die Metallinien. Im Gegensatz zu diesen ist für die Wasserstoffatome, die die 
BALMER-Serie erzeugen, eine Anregungsenergie von 10,15 eV erforderlich. Hier 
kann selbst eine kleine Vergrößerung von T', zu einer beträchtlichen Vergröße- 
rung des Verhältnisses N, : N, führen. Außerdem ist es durchaus möglich (hier- 
von haben wir schon gesprochen), daß in den Fackeln Abweichungen vom 
thermodynamischen Gleichgewicht auftreten, die -— wie gewöhnlich — mit an- 
wachsendem Anregungspotential zunehmen. 


5 20. Die Protuberanzen 
1. Klassifikation der Protuberanzen 


Beim Studium der Protuberanzen treffen wir auf eine Vielzahl von überaus 
komplizierten und hinsichtlich ihrer physikalischen Beschaffenheit mannig- 
faltigen Erscheinungen. Die Anwendung der Kinematographie auf das Studium 
der solaren Erscheinungen ermöglichte es, eine vorläufige Klassifikation der. 
Protuberanzen vorzunehmen. Diese Klassifikation darf man nur als eine Ein- 
teilung der verschiedenen, sich voneinander unterscheidenden Abarten der Pro- 
tuberanzen mit dem Hinweis auf einen möglichen Zusammenhang zwischen 
diesen Abarten ansehen. 

Die Klassifikation wird nach folgenden Merkmalen vorgenommen: 


1. Die äußere Form und die Struktur der Protuberanzen. 
2. Der Charakter der Bewegung der Materie in den Protuberanzen. 
3. Der Zusammenhang der Protuberanzen mit den Sonnenflecken. 


4. Der Ort. der. Entstehung der Protuberanzen (Chromosphäre oder Korona). 


1) Dies ist häufig auf Spektrogrammen im Liöht der Hß-Linie zu erkennen. In solchen 
Fällen ist die von der Fackel eingenommene Fläche in Hß dunkler als die benachbarten 
Gebiete der Photosphäre. 
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Wir wollen die gegenwärtige Klassifikation; der Protuberanzen nicht in aller 
Ausführlichkeit behandeln, sondern uns auf kurze Bemerkungen. beschrän- 
ken.!) 

Die ruhenden Protuberanzen (deren Aussehen meistens an einen Heuschober 
erinnert) weisen im Verlauf vieler Stunden praktisch keine Änderung auf. 

Eines der sichersten Kriterien für die ruhenden Protuberanzen ist das Fehlen 
von äußeren Strömungen, Strahlen, die mit zu den charakteristischen Eigen- 
schaften der aktiven Protuberanzen gehören. 

Die gewöhnlichen aktiven Protüuberanzen sind die am häufigsten auf der Sonne 
anzutreffende Form der Protuberanzen. Sie werden in allen Breiten be- 
obachtet, wodurch sie sich von den aktiven Fleckprotuberanzen 2 
Sonnenflecke unterscheiden (siehe weiter unten). 

Ein typisches Kennzeichen für die gewöhnlichen aktiven Protuberanzen a 
die Ströme sich bewegender Materie, die aus den äußeren Teilen des ‚‚Stam- 
mes“ dieser Protuberanzen austreten und nach unten auf die Chromosphäre ge- 
richtet sind, als ob sie von dort angezogen würden. Die in einer gewissen Ent- 
fernung vom „Stamm“ liegende Stelle, zu der diese Ströme hinfließen, wird als 
Anziehungszentrum bezeichnet. 

Nach den zur Zeit vorliegenden Beobachtungen des Materiestroms zu ur- 
teilen, nehmen die Anziehungszentren eine verhältnismäßig kleine Fläche in der 
Chromosphäre ein und sind durch keine äußeren Merkmale gekennzeichnet. Für 
eine einzige Protuberanz kann es mehrere Anziehungszentren geben. Die sich 
zu den Anziehungszentren bewegenden Materieströme bestehen gewöhnlich aus 
einzelnen Strahlen (Bändern) und Knoten. Die Länge eines Strahls schwankt 
zwischen tausend Kilometern und hunderttausend Kilometern bei sehr aktiven 
Protuberanzen. Breite und kräftige Strahlen können eine Protuberanz schnell 
verbrauchen. 

Wenn überdies das Anziehungszentrum sehr stark ist, kann sich der gesamte 
Körper der aktiven Protuberanz von.dem Stamm loslösen, der ihn mit der 
Chromosphäre verbindet, sich auf einer stark gekrümmten Bahn bis zu einer 
gewissen Höhe erheben, sich hierauf. nach unten umwenden und in das An- 
ziehungszentrum einmünden (sogenannte quasieruptive Protuberanz). In dem 
Maße, wie sich eine derartige Protuberanz dem Anziehungszentrum nähert, 
wird sie stark in der Helligkeit geschwächt. Das gleiche en auch für die aktiven 
Fleckprotuberanzen der Sonnenflecke. 

Zu den aktiven Protuberanzen gehören auch die are wechselwirken- 
den Protuberanzen. Bei ihnen fließt die Materie in Form von Strahlen und Knoten 
von der Protuberanz zu einer andern. Man beobachtet auch Fälle, in denen sich. 
die Strahlen und Knoten in beiden Richtungen bewegen. Hier findet also ein 
Materieaustausch zwischen den beiden Protuberanzen statt. 

Als eruptive Protuberanzen bezeichnet man solche Protuberanzen, die sich 
verhältnismäßig schnell bis in große Höhen über der Sonnenoberfläche erheben 


1) Über die ausführliche Darstellung einer der vollständigsten Klassifikationen, der Klassi- 
fikation von PETTIT, siehe [5, 8.98]. Die’bei dieser Klassifikation benutzte Terminologie 
werden wir auch verwenden. 
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und dort verschwinden. Die maximalen Höhen dieser Protuberanzen liegen 
hauptsächlich zwischen 100000 und 500000 km. In noch größere Höhen steigen 
die eruptiven Protuberanzen selten auf. Die eruptiven Protuberanzen entstehen 
aus aktiven oder ruhenden Protuberanzen. Es scheint keine eruptive Protube- 
ranz bekannt zu sein, die direkt aus der Chromosphäre aufsteigt. 

Den. Prozeß der Entstehung einer eruptiven Protuberanz aus einer aktiven 
Protuberanz können wir als eine gewisse. Explosion ansehen. Dieses Wort 'be- 
zieht sich natürlich nur auf die äußere Erscheinungsform und sagt nichts über 
das Wesen des Vorganges aus. 

Infolge der Explosion dehnt sich die Protuberanz, die bis dahin eine aktive 
Protuberanz gewesen ist, aus, steigt auf und verschwindet auf dem Hintergrund 
der Korona. Während des gesamten Ausdehnungsprozesses entsendet die Pro- 
tuberanz leuchtende Materieströme nach unten. Diese anfangs recht zahl- 
reichen Ströme fließen auf das ursprüngliche Anziehungszentrum und auf neu 
entstehende Zentren zu. | 

Anscheinend lassen sich die eruptiven Protuberanzen in zwei Unterklassen 
einteilen. In der ersten: Unterklasse haben wir es mit einer verhältnismäßig iso- 
lierten aufsteigenden Gasmasse zu tun, von der nach unten gerichtete Ströme 
ausgehen. In der zweiten Unterklasse besitzt die eruptive Protuberanz die 
Form eines Kurvenbogens, dessen höchste Stelle aufsteigt, während sich der 
ganze Bogen ausdehnt. Hier fließen die Ströme in Richtung der beiden Grund- 
.linien (Seiten) des Bogens. 

Abschließend weisen wir auf einen außerordentlich wichtigen Umstand hin. 
Die Entstehung einer eruptiven Protuberanz (d.h. die Explosion einer aktiven 
Protuberanz) vollzieht sich in: Bereichen, in denen weder in der Photosphäre 
noch in der Chromosphäre Störungen beobachtet werden. 

Die Fleckprotuberanzen werden in eine Reihe von Unterklassen eingeteilt, die 
sich stark voneinander unterscheiden. Ihnen.allen ist gemeinsam, daß sie mit. den 
Sonnenflecken zusammenhängen. Die Protuberänzen dieser Klasse wer- 
den nie ohne begleitende Flecke beobachtet, während man auch häufig Flecke 
ohne Frotuberanzen beobachten kann. Wir gehen im folgenden auf die typischen 
ee re ein. 

. Die am häufigsten anzutreffende Abart der Fleckprotuberanzen ist die- 
jenige, die man als koronale Fleckprotuberanzen bezeichnen: könnte. Hier ent- 
steht die leuchtende Materie der Protuberanzen im Bereich der: Korona über 
den Flecken. 

Es treten nämlich über den Fleckengruppen konvergierende Materieströme 
(Strahlen) oder in mehrere Bestandteile zerlegte Ströme auf, die sich alle auf 
Geraden oder gekrümmten Bahnen auf die Flecke zu bewegen. Seiner äußeren 
Form nach erinnert eine derartige Protuberanz an einen geöffneten Fächer. Oft 
beobachtet man. in den oberen Teilen der erwähnten Ströme Verdichtungsknoten 
von leuchtender Materie, die sich gewöhnlich auch in.dem Bereich der Korona 
‚bilden und dadurch, daß sie auf der Stelle bleiben, als „Beservoire‘ für die nach 
unten fließenden Strahlen dienen. Es ist von Interesse, zu bemerken, daß sich 
in dem Maße, wie sich der Strahl der Chromosphäre nähert, er seine Helligkeit 
vergrößert. 


% 
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Bei sehr aktiven Fleckengruppen fließt die Materie aus den Knoten nicht nur 
in einer Richtung, sondern in zwei Richtungen nach unten. Infolgedessen ent- 
steht eine geschlossene Schlinge. Das Aussehen dieser Protuberanz erinnert an 
eine Fontäne. In seltenen Fällen können die Schlingen auch in der Chromosphäre 
entstehen. 

Bisweilen sind die koronalen Fleckprotuberanzen an einer oder an beiden 
Seiten von aktiven Protuberanzen begleitet, die den oben betrachteten ähneln 
und mit ihnen viele gemeinsame Merkmale besitzen. In diesem Fall fließen die 
leuchtenden Materieströme in den Bereich, in dem sich die Flecke befinden. 

Eine überaus interessante Abart der Fleckprotuberanzen ist diejenige, die 
man als zurückkehrende bezeichnen könnte. Hier wird die Materie mit Geschwin- 
digkeiten, die bisweilen 500 km/sec übersteigen, aus der Chromosphäre fort- 
geschleudert und kehrt dann praktisch auf derselben Bahn in dieChromo- 
sphäre zurück. Dierückkehrenden Protuberanzen sind entweder kleine Klum- 
pen, die mehrere tausend Kilometer aufsteigen und darauf in die Chromosphäre 
zurückkehren, oder sie besitzen die Gestalt riesiger Röhren (Säulen) leuchtender 
Materie mit einer Höhe von mehr als 100000 km. Im letzten Fall kehrt prak- 
tisch die gesamte leuchtende Materie der Protuberanzen in die Chromosphäre 
zurück. Von Zeit zu Zeit lösen sich nur die oberen Teile von ihr ab. 

Die Lebensdauer der rückkehrenden Protuberanzen ist verhältnismäßig kurz. 
Sie beträgt 10-20 Minuten für die kleinen und etwas mehr.als eine Stunde für 
die großen Protuberanzen. Von großem Interesse ist der Umstand, daß die zu- 
rückkehrenden Protuberanzen-unter einem beliebigen Winkel zur Sonnenober- 
fläche herausgeschleudert werden können. 

Bei genügend aktiven Fleckengruppen beobachtet man ebenfalls, daß kleine 
Klumpen von Chromosphärenmaterie (häufig unter einem großen Winkel zur 
Vertikalen) ausgestoßen werden, die ähnlich den eruptiven Protuberanzen nicht 
mehr in die Chromosphäre zurückkehren. 

Außer diesen von uns besprochenen Abarten der Fleckprotuberanzen gibt es 
noch andere, denen wir uns jetzt nicht zuwenden wollen. | 

Die Protuberanzen vom Tornado-Typ ähneln einer senkrecht stehenden Spi- 
rale oder einem gedrehten Seil. In diesem Fall haben wir es zweifellos mit einer 
Rotation der Protuberanz und überhaupt mit Erscheinungen, die Wirbelcharak- 
ter besitzen, zu tun. Bisweilen entdeckt man auch bei den Protuberanzen 
anderer Typen eine Rotation. 

Abschließend müssen wir kurz auf die Protuberanzen eingehen, deren Ent- 
stehung mit dem Bereich der Korona zusammenhängt. . Die zu der Klasse der 
Fleckprotuberanzen gehörenden koronalen Protuberanzen haben wir schon be- 
handelt. Ein ähnlicher Fall liegt bei den gewöhnlichen aktiven Protuberanzen 
vor. Mit zunehmender Zahl der leuchtenden Materieströme, die von einer der- 
artigen Protuberanz ausgehen (was auf einen wachsenden Einfluß des Anzie- 
hungszentrums hindeutet), beginnen von Zeit zu Zeit aus dem Bereich der Ko- 
rona zum Anziehungszentrum sich lange, leuchtende, leicht gekrümmte Strahlen 
zu bewegen, die Geschwindigkeiten von der Größenordnung 100-200 km/sec be- 
sitzen. Sie können in Höhen von ungefähr 150000 km auftreten und bewegen 
sich in der Regel auf dem gesamten Wege bis zum Anziehungszentrum mit kon- 
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stanter Geschwindigkeit. Wie sich aus den Beobachtungen ergibt, können diese 
Protuberanzen sogar dann auftreten und in: die Chromosphäre einmünden, 
wenn keine andere Protuberanz beobachtet wird. Dies beweist, daß die An- 
ziehungszentren auf der Oberfläche der Sonne unabhängig von den Protube- 
ranzen existieren. 

Als eine überaus interessante Abart der koronalen Fleckprotuberanzen sind 
die Koronawolken anzusehen. Die Entstehung der Koronawolken geht folgen- 
dermaßen vor sich: Über einer Fleckengruppe bilden sich plötzlich helle Punkte, 
deren Anzahl ständig zunimmt. Diese Punkte verschmelzen zu einer Wolke, die 
in dem Gebiet der Korona zu schweben scheint. Aus ihr bewegen sich Materie- 
ströme in Form von Strahlen nach unten auf die Flecke zu. 

Bevor wir die Beschreibung der verschiedenen Klassen der Protubsranzen ab- 
schließen, betonen wir noch einmal, daß-die vorliegende Klassifikation bis jetzt 
noch keine physikalische Grundlage besitzt. Irgendeine — wenn auch nur vor- 
läufige — Klassifikation der Protuberanzen ist aber erförderlich, weil es — wie 
wir gesehen haben - eine überaus große Mannigfaltigkeit von verschiedenen Pro- 
tuberanzen gibt und weil man bei der Deutung der physikalischen Eigenschaften 
dieser Typen jeweils eine besondere Methode anwenden muß, wenn auch ge- 
wisse Gesetzmäßigkeiten selbstverständlich von allgemeinerem Charakter sein 
können. 

‘Wir bemerken, 'daß das wirkliche Bild der Entwicklung der Protuberanzen 
viel komplizierter ist, als man auf Grund dieser einfachen Klassifikation an- 
nehmen könnte. Bisweilen ist selbst die Zuordnung einer Protuberanz zu dieser 
oder jener Klasse mit großen Schwierigkeiten verbunden. Endlich muß man 
auch die Wechselbeziehung zwischen den Protuberanzen verschiedener Klassen 
berücksichtigen. Z.B. können die eruptiven Protuberanzen im Entwicklungs- 
gang der aktiven Protuberanzen entstehen usw. 

Dieser betrachteten Klassifikation liegen die am Rande der Sonnenscheibe 
beobachteten Protuberanzen zugrunde. Dort werden die Protuberanzen in 
Emission beobachtet. Wenn sich dagegen die Protuberanz zwischen dem Be- 
obachter und der Photosphäre befindet, absorbiert sie ihre Strahlung (in den 
Linien, für die die optische Dieke der Protuberanz groß ist)und projiziert sich 
als ein gewisses, als Faser (Filament) bezeichnetes dunkles Gebilde auf die 
Sonnenscheibe. In den meisten Fällen sind die Filamente schmal und stark aus- 
einandergezogen: Bisweilen erreicht ihre Länge (in der Projektion gerechnet) 
einen beträchtlichen Bruchteil des Sonnendurchmessers. | 

Wenn ein Filament infolge der Sonnenrotation zum Sonnenrand gelangt, ver- 
wandelt es sich für den Beobachter gewöhnlich in eine Protuberanz. Eine völlige 
Übereinstimmung zwischen den geometrischen Eigenschaften der Filamente 
und der aus ihnen hervorgehenden Protuberanzen liegt jedoch nicht vor. An- 
scheinend entstehen die Filamente durch die Absorption der Photosphären- 
strahlung in den einzelnen Frequenzen, die von,den dichtesten und ausgedehn- 
testen Teilen der Protuberanzen hervorgerufen wird. 

Aus der Erscheinung der ‚Umwandlung‘ eines Filaments in eine Protuberanz 
und umgekehrt schließt man, daß die Filamente in den meisten Fällen ruhende 
Protuberanzen darstellen. 
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Es ist interessant, daß die betrachteten Filamente (und folglich ‚auch die 
ruhenden Protuberanzen) die von den Sonnenflecken eingenommenen: Gebiete 
meiden.. Wenn.in der Nähe eines Filaments ein Fleck entsteht, verschwindet das 
Filament rasch. Im allgemeinen bleiben die Filamente jedoch verhältnismäßig 
lange, mehrere Tage und Wochen, bestehen. Man hat Grund zu der Annahme, 
daß die Umwandlung einer entsprechenden ruhenden Protuberanz in eine erup- 
tive — natürlich über das Übergangsstadium einer aktiven Protuberanz — das 
normale Lebensende eines Filaments darstellt. 

Bisweilen rufen auch .die Fleckprotuberanzen eine merkliche Intensitäts- 
abnahme der Strahlung der Sonnenscheibe hervor. In diesem Fall sind jedoch 
‚die dunklen Gebilde auf der Scheibe kleiner als die Filamente und haben ein. 
anderes Aussehen, nämlich die Gestalt von kleinen, dunklen, unregelmäßig ge- 
formten Flächen, von sehr dunklen, dichten, kleinen Flecken usw. Diese Ge- 
bilde beobachtet. man besonders deutlich über den chromosphärischen 
Eruptionen (Ausbrüchen). 


2. Die Bewegungen der Materie in den Protuberanzen 


Wir betrachten jetzt die Bewegung der Materie, in den Protuberanzen. Zum 
größten Teil wurde unser Wissen über dieses Gebiet mit Hilfe kinematographi- 
scher Aufnahmen der Protuberanzen in Verbindung mit Polarisations-Inter- 
ferenzfiltern von schmalem Durchlässigkeitsbereich gewonnen. 

In der Sowjetunion wurden derartige kinematographische Aufnahmen zuerst 
von A.B. SEwEerny und A.B. GıLwarg am Astrophysikalischen Oberser- 
vatorium auf der Krim der Akademie der Wissenschaften der UdSSR durch- 
geführt [32]. 

Aus dem gewonnenen Material gelang es A.B. SuwERnYI), drei grundlegende 
Bewegungstypen der Protuberanzen auszusondern. | 

Zu, dem ersten Typ gehören die Bewegungen, die bei der Explosion einer 
eruptiven Protuberanz beobachtet werden. 

Zu dem zweiten, am häufigsten auftretenden Typ zählt A. B. SEwERNY die 
vollkommen :regelmäßigen, beschleunigten oder verlangsamten Bewegungen 
einzelner Knoten, Strahlen und Wolken in der Protuberanz längs gekrümmter 
Bahnen. Diese: Bewegungen sind für die. Fleckprotuberanzen, die aktiven 
Protuberanzen, die Koronawolken und die zurückkehrenden Protuberanzen 
charakteristisch. 

Schließlich gehören zu dem dritten Bewegungstyp die unregelmäßigen. Be- 
wegungen einzelner Knoten, Wolken und Strahlen (wie eine Maserung) und: 
ebenfalls die Änderungen in der Form und Struktur, die große Ähnlichkeit mit 
der Metamorphose irdischer Wolken oder mit Rauch haben, der sich über einer 


1) A.B.SewErny, Grundlegende Bewegungstypen in den Sonnenprotuberanzen. Ab- 
‚handlungen der Akademie der Wissenschaften der UdSSR 82, 25, 1952 (A.B. Cesepupä, 
ÖcCHOBHbIe TUIIbI MBIKeHHÜ B COSIHEYHBIX .IIPOTyÖepaHnax. JIORJIaNBL Aranemumn HayK 
CCCP 82, 25, 1952). 


$ 20. Die Protuberanzen  . 333 


rauhen Oberfläche ausbreitet. Solche Metamorphosen, die mitunter äußerst 
langsam vor sich gehen und Stunden oder Tage dauern, sind für die ruhenden 
Protuberanzen kennzeichnend. In diesem Fall haben wir es ohne Zweifel mit 
dem Auftreten einer Turbulenz zu tun, der die gesamte Sonnenatmosphäre 
unterworfen ist. 
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Es ist klar, daß diese Aufteilung der Bewegungen in verschiedene Typen die 
Grundlage für die Schaffung einer zukünftigen, hinreichend begründeten 
Klassifikation der Protuberanzen sein muß. 

Betrachten wir nun die anderen bei der Bewegung der Protuberanzen fest- 
gestellten Gesetzmäßigkeiten. | 

Durch die Anwendung der: Kinematographie konnte man nachweisen, daß 
man den nach unten auf.die Chromosphäre gerichteten Bewegungen eine 
viel größere Bedeutung beimessen muß, als es bislang geschah. Als Beispiel 
kann .man auf die koronalen Fleckprotuberanzen, auf die aktiven Protuberan- 
zen usw. verweisen. Unter den zahlreichen Untergruppen der Fleckprotuberan- 
zen entstehen nur wenige in der Chromosphäre (z.B. die zurückkehrenden). Die 
übrigen entstehen im Gebiet der Korona, und von hier aus gehen Ströme leuch- 
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tender Materie nach unten. Überhaupt ist im Gegensatz zu den früher geltenden 
Ansichten anzunehmen, daß die Protuberanzen vieler Klassen in der Korona 
entstehen. 

Eine aufmerksame Betrachtung der Filme über die Bewegung der Protu- 
beranzen zeigt, daß in den weitaus meisten Fällen (besonders bei den koronalen 
Fleckprotuberanzen, den aktiven und wechselwirkenden Protuberanzen) die 
Bewegung der Knoten und Strahlen der leuchtenden Materie im Verlauf einer 
langen Zeitspanne anscheinend längs vollständig festliegender gekrümmter 
Bahnen vor sich geht. Hieran knüpft die Vorstellung an, daß im Bereich der 
Protuberanzen ein Kraftfeld vorhanden ist. 

Aus dem Studium der eruptiven Protuberanzen ergibt sich, daß bei der Be- 
wegung der Protuberanzen von der Sonne nach außen sich ihre Geschwindig- 
keit vergrößert. Hierbei geht die Geschwindigkeitsänderung sprunghaft vor 
sich. In den Intervallen zwischen einer plötzlichen Vergrößerung der Ge- 
schwindigkeit ist diese konstant. (In Wirklichkeit verändert sich die Ge- 
schwindigkeit natürlich nicht plötzlich, sondern in einem sehr kurzen Zeit- 
intervall). Die Zeitintervalle zwischen den erwähnten ‚„Geschwindigkeits- 
sprüngen‘“ betragen manchmal Minuten und manchmal auch Stunden. Es ist 
von Interesse, daß die plötzliche Geschwindigkeitsänderung im Verlauf einer 
Minute in der gesa mten Frotuberanz oder in einigen Teilen der Protuberanz vor 
sich geht. 

A. B. SEWERNY!) las daß nahe dem Zeitpunkt der plötzlichen Ge- 
schwindigkeitsänderung die Helligkeit der Knoten in den Protuberanzen zu- 
nimmt und in dem Augenblick der Geschwindigkeitsänderung ein Maximum 
erreicht, wenn sich auch diese Helligkeitsausbrüche natürlich auf dem Hinter- 
grund einer allgemeinen Abnahme der mittleren Helligkeit der Protuberanz bei 
ihrem Aufstieg abspielen. | 

In Abb. 52 bringen wir eine graphische Darstellung, die der Arbeit von 
A.B. SEwERNY entnommen ist. Sie veranschaulicht die für die eruptiven 
Protuberanzen oben angegebenen Gesetzmäßigkeiten in der Änderung der Ge- 
schwindigkeiten und der Helligkeiten der Knoten. 

Mit diesem Sachverhalt muß auch die Tatsache zusammenhängen, daß eine 
eruptive Protuberanz unmittelbar vor ihrem Aufstieg heller wird. 

Aus den Beobachtungen ergibt sich, daß sich die Atome der. verschiedenen 
Elemente in den Protuberanzen praktisch mit der gleichen Geschwindigkeit 
bewegen. Mit anderen Worten, eine Entmischung der Elemente in den Pro- 
tuberanzen tritt nicht ein. Zweifellos ist dies auf das Auftreten. genügender 
Kräfte in den Protuberanzen zurückzuführen, die der Bewegung einen inneren 
Widerstand entgegensetzen. Wenn z.B. den Kalziumatomen eine größere Be- 
schleunigung als den übrigen Atomen erteilt wird, müssen sich die Ca-Atome 
gewissermaßen durch die Masse der, übrigen Atome „hindurchdrängen“, d.h., 


1) A.B.SEwERNY, Eine Untersuchung der Schwankungen in der Helligkeit der Sonnen- 
protuberanzen. Abhandlungen der Akademie der Wissenschaften der UdSSR 78, 475, 1950 
(A. B. Cepepustä, MccnenoBaHne KolebaHnf B CBEUEHUHN COMHEYHEIX IIPOTyOepaHner. 
Horsıansı Aranemun Hmayk CCCP 73, 475, 1950). 
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diese sind ein Widerstand für die sich. bewegenden Ca-Atome. Es liegt auf der 
Hand, daß dieser Widerstand um so größer ist, je größer die Dichte des Mediums 
ist. Weil sich die verschiedenen Atome in den Protuberanzen mit den gleichen 
Geschwindigkeiten bewegen, können wir behaupten, daß die Dichte der Pro- 
tuberanzen groß genug ist, um die Entmischung der Elemente zu verhindern. 
Dies folgt auch aus theoretischen Berechnungen. (siehe z.B. die Rechnungen 
von McCrka [2, S. 432-436)). | 


3. Die Spektren der Protuberanzen 


Nachdem wir uns mit den allgemeinen Eigenschaften der Protuberanzen ver- 
traut gemacht haben, wenden wir uns der Behandlung und der Deutung ihrer 
Spektren zu. In erster Linie müssen wir darauf hinweisen, daß das Spektrum 
einer Protuberanz, die sich gegen den Himmel projiziert, ein Emissions- 
spektrum ist. Es besteht aus hellen Linien, einem schwachen Rekombinations- 
kontinuum jenseits der Grenze der BALMER-Serie und einem noch schwächeren 
Kontinuum, das durch die Streuung der Sonnenstrahlung an freien Elektronen 
entsteht, die in den Protuberanzen enthalten sind. Diese charakteristischen 
Eigenschaften der Protuberanzenspektren sind darauf zurückzuführen, daß die 
optische Dicke der Protuberanzen in den Frequenzen des kontinuierlichen 
‚Spektrums beträchtlich kleiner als Eins ist (dies ergibt sich aus den Beobach- 
tungen). 

Wir wollen unsere Ausführungen über das Emissionslinienspektrum der Pro- 
tuberanzen etwas erläutern. Zu diesem Zweck betrachten wir den Fall, daß die 
optische Dicke der Protuberanz in den Frequenzen der Linien ebenfalls kleiner 
als Eins ist. In diesem Fall ist (da in allen Frequenzen 7, < 1 ist) die aus der 
Protuberanz austretende Strahlungsintensität in allen Frequenzen dem Emis- 
sionskoeffizienten F} proportional. | 

Gleichzeitig ist in den Frequenzen, in denen der Absorptionskoeffizient groß 
ist, auch der Emissionskoeffizient groß [siehe z.B. die Formeln (3.10) und 
(9.5)]. Und da in den Frequenzen der Linien der Absorptionskoeffizient größer 
als in den benachbarten Bereichen des kontinuierlichen Spektrums ist, ist auch 
in den Frequenzen der Linien der Emissionskoeffizient größer. Daher müssen 
die sich auf den Himmelshintergrund projizierenden Protuberanzen in der Tat 
ein Emissionslinienspektrum liefern. Hierbei ist klar, daß unsere Schlußfolge- 
rung überhaupt nicht von der zugrunde gelegten vereinfachenden Voraussetzung 
über die Durchsichtigkeit der Protuberanz in den Frequenzen der Absorptions- 
linien abhängt. 

Wenn sich dagegen die Protuberanz auf die Sonnenscheibe projiziert, müssen 
die Absorptionslinien im Sonnenspektrum an der entsprechenden Stelle der 
Scheibe durch die zusätzliche Absorption des Lichtes in der Protuberanz ge- 
‚schwächt sein. Dies beobachtet man auch bei gewissen Linien im Spektrum der 
Filamente, nämlich bei den starken Linien, bei denen die optische Dicke der 
Protuberanz mit Eins vergleichbar oder größer als Eins wird. 
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Das außerhalb von. Finsternissen beobachtete Emissionslinienspek- 
-trum der ruhenden Protuberanzen umfaßt in der Hauptsache die ersten Glieder 
der BALMER-Serie des Wasserstoffis, die Linien H und K von Call, die D;- 
Linie des neutralen Heliums (A = 5876 Ä) und noch einige schwächere lan. 
Das während einer totalen Sonnenfinsternis, bei der der Einfluß der 
'Tageshelligkeit des Himmels auf ein Minimum herabgesetzt ist, gewonnene 
Spektrum der Protuberanzen ist viel prächtiger und umfaßt einige Dutzend 
Emissionslinien. Am häufigsten sind hier die Wasserstofllinien und die Linien 
der ionisierten Metalle vertreten. Die Linien der neutralen Metalle sind in be- 
trächtlich geringerer Anzahl vorhanden als die der ionisierten Metalle, wobei 
dies hauptsächlich die Linien sind, die'zu den hinreichend starken Linien des 
gewöhnlichen Absorptionsspektrums der Sonne gehören. Außer den erwähnten 
Linien sind in dem Spektrum der ruhenden Protuberanzen einige Linien des 
neutralen Heliums (einschließlich D,) und ebenfalls die Linie 4686 Ä des 
ionisierten Heliums vorhanden. 

Nach dem vorliegenden Material zu üztäilen, unterscheidet sich das Spektrum 
der eruptiven Protuberanzen praktisch nicht von dem Spektrum der ruhenden 
Protuberanzen (in den relativen Intensitäten der verschiedenen Linien). 

Die mit Flecken in Verbindung stehenden Prötuberanzen werden oft als 
„metallische“ bezeichnet. Diese Bezeichnung ist daraus entstanden, daß ihr 
außerhalb von Finsternissen untersuchtes Spektrum neben den Linien von 
H, Ca und He viele helle Metallinien enthält, die Sr, Mg, Na, Ti, Fe und anderen 
Metallen angehören. Bisweilen sind diese Linien so hell, daß man in ihnen 
auch bei offenem Spalt des Spektrohelioskops oder des Protuberanzenspek- 
troskops ein Bild der. Protuberanz sehen kann. In einigen Fällen beobachtete 
man bei den Protuberanzen dieser Klasse auch ein ziemlich intensives konti- 
nuierliches Spektrum. 

Zwischen. dem Spektrum einer ruhenden Protuberanz und dem Spektrum 
einer Fleckprotuberanz besteht offenbar kein prinzipieller Unterschied. Der 
Vergleich der Spektren (die bei einer Finsternis gewonnen wurden) zeigt, daß 
‘das erstere hauptsächlich aus Linien besteht, die in der häufig benutzten ge- 
schätzten Intensitätsskala für die Chromosphärenlinien eine Intensität größer 
als 30 besitzen, während in den „‚metallischen‘ Protuberanzen auch schwächere 
Linien mit einer Intensität > 15 auftreten. Somit unterscheiden sich die 
Spektrallinien der ruhenden und der ‚metallischen‘ Protuberanzen der Sonnen- 
flecke im wesentlichen durch ıhre Intensitäten. 

Dieser Unterschied kann entweder mit dem Unterschied im Ionisations- und 
Anregungsgrad oder mit einem Unterschied in der Anzahl der emittierenden 
Atome zusammenhängen (nicht aber mit einem Unterschied in der chemischen 
Zusammensetzung). Es ist zu erwarten, daß die Anzahl der .emittierenden 
Atome in den Fleckprotuberanzen größer ist als die entsprechende Anzahl in 
den ruhenden Protuberanzen. 

Zahlreiche charakteristische Eigenschaften der Protuberanzspektren, näm- 
lich das Auftreten der Linien von He I und He Il in diesen Spektren, das Vor- 
herrschen der Linien der ionisierten Metalle gegenüber den Linien der neutralen 
Metalle usw., entsprechen einem höheren Anregungs- und Ionisationszustand 
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. der Atome, als er unter den Bedingungen der Photosphäre und der „umkehren- 
den Schicht‘ der Sonne herrscht. Zum Beispiel zeigt UnsöLv, daß das Spek- 


trum der eruptiven Protuberanzen in Emission genau die gleichen Eigenschaf- 
ten aufweist wie das gewöhnliche Absorptionsspektrum eines Sternes vom 
Typ cA. Schlüsse von größerer Bestimmtheit kann man aus einer quantitativen 
Analyse der Protuberanzenspektren ziehen. Dieser Aufgabe werden wir uns so- 
gleich zuwenden. 


4. Die Selbstabsorption in den Protuberanzen 


Wir wählen in einer Protuberanz einen Zylinder aus, der in der Visierrich- 
tung orientiert ist und die Grundfläche Eins besitzt (Abb. 53). Die Länge s 
dieses in der Höhe h über der Photosphäre gelegenen Zylinders ist gleich der 
Dicke der Protuberanz in der vorgegebenen 
Richtung. 

Uns interessiert im Augenblick die: Ge- 
samtenergie, die von dem betrachteten 
Zylinder innerhalb der gesamten Linie mit 
den Übergängen : — k emittiert wird. Es. 
sei J,, diese von dem Zylinder in Richtung 
zum Beobachter in 1 see und auf die 
Raumwinkeleinheit bezogene emittierte 
Gesamtenergie. Es ist klar, daß /,, dem- 
nach die gesamte Strahlungsintensität. in 
der betrachteten Linie und der vorgegebe- 
nen Richtung ist. 

Die Anzahl der emittierenden Atome in 
dem. betrachteten Zylinder sei N,. Wir 
nehmen an, daß die optische Dicke der "Abb. 53 
Protuberanz in der betrachteten Richtung 
innerhalb der gesamten Linie beträchtlich kleiner als Eins ist. Mit anderen 
Worten, wir nehmen an, daß man die Selbstabsorption innerhalb der Protube- 
ranz (in der vorgegebenen Richtung) vernachlässigen kann. Dann erhalten wir 

N,„A 


I hrs om N 


weil wir für nicht sehr kleine hv,, die Prozesse der erzwungenen Emission Enter 
den auf der Sonne herrschenden Bedingungen vernachlässigen können. 

Wenn wir jetzt nach dieser oder jener Methode aus den Beobachtungen!) 
I;r festgelegt haben, können wir aus (20.1) auch N, bestimmen. 

‚In.einigen sehr wichtigen Fällen muß man jedoch die Selbstabsorption be- 
rücksichtigen. Wir gehen kurz auf dieses Problem ein. 


1) Gewöhnlich beziehen die Beobachter die von. den Protuberanzen emittierte Energie auf 
die Energie, die vom Mittelpunkt oder vom Rand.der Sonnenscheibe emittiert wird. 


22 Ambarzumjan, Astrophysik 


338 III. Physik de 


L,+--. 20.2 
FE (20.2) 


Die Lösung dieser Gleichung, di 
(3.37) durchgeführt wird, ergibt 


wie bei der Herleitung von (3.36) und 


—e ’dr,, (20.3) 


wobei r, (s) die optische Dicke des gesamten Zylinders cc’ ist. Die Zählung der 
optischen Dicken kann sowohl vom Punkt c als auch vom Punkt c’ aus vor- 
genommen werden. Durch Integration von (20.3) über alle Frequenzen der 
Emissionslinie erhalten wir offenbar /,,: 


T„(8) 


T;x — ER -[ [#r "dr, dv. (20.4) 
0 


Wenn die Selbstabsorption fehlt [r,(s) <1], nimmt der Ausdruck (20.4) 
die Gestalt 


s 

= / jodelar (20.5) 

h 

an. . | 
Die Berechnung des Integrals der rechten Seite von (20.4) im allgemeinen 
Fall ist mit großen Schwierigkeiten verbunden. Daher vereinfachen wir die Auf- 
gabe ein wenig. Wenn wir voraussetzen, daß die physikalischen Bedingungen 
innerhalb einer Protuberanz nur von der Höhe h über der Photosphäre ab- 
hängen, können wir j, und o, längs: des Integrationsweges (des Zylinders cc’) als 

konstant ansehen. 

Folglich können wir in (20. 4) 2 vor das innere Integralzeichen ziehen. 


Außerdem können wir auf Ge von. (5.20) und (5.22) und der Konstanz von 
co, an Stelle von 7, (s) 


| $ ’ s 
1,() = [o,ods = m [o,n.dh = s,N, (20.6) 
0 0 
schreiben, wobei s, der auf ein Atom bezogene Absorptionskoeffizient und N, 


die Zahl der absorbierenden Atome im Zylinder cc’ ist. Auf diese Weise finden 
wir an Stelle von (20.4) 


vw / Bi ea. 20.7) 
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Wir führen jetzt die Rezeichnung 


Be (20.8) 


ein. 

Die Entscheidung darüber, welche Prozesse für P, maßgebend sind, stellt die 
größte Schwierigkeit beidem Problem der Selbstabsorption dar. Wenn in den Pro- 
tuberanzen lokales thermodynamisches Gleichgewicht herrschte, würde nach 
(3.10) P,= B, gelten (das ist in Wirklichkeit nicht der Fall). Wenn die Pro- 
tuberanzen ferner die auf sie von unten auftrefiende Sonnenstrahlung einfach 
zerstreuen, gilt nach (9.5) in diesem Fall P, = J,. Wenn endlich die Emission 
in den Protuberanzen das Ergebnis von Fluoreszenzprozessen oder der An- 
regung der Atome durch Elektronenstoß ist, besitzt P, völlig andere Werte. In 
allen diesen Fällen wird sich jedoch P, innerhalb einer Linie verhältnismäßig 
wenig mit der Frequenz ändern (viel weniger als sich der unter dem Integral- 
zeichen in runden Klammern stehende Ausdruck mit der Frequenz ändert). 
Daher können wir (20.7) wie folgt umschreiben: 


In = P,[(1 - E*")av, (20.9) 


wobei P, ein Mittelwert von P, ist. 

Was s, anbelangt, so zeigen entsprechende Untersuchungen, daß die optische 
Dicke der Protuberanzen selbst in der Mitte der starken Linien den Wert Zehn 
(oder im äußersten Fall die Größenordnung Zehn) nicht übersteigt. Dies be- 
deutet aber (siehe Abb. 25), daß im Bereich der Dämpfung (wo s, um einige 
Größenordnungen kleiner als s,, ist) die optische Dicke s,N, <1.ist. Folglich 
können wir für s, den durch die Formel (11.34) gegebenen reinen DoPPLEr- 
Koeffizienten nehmen, wobei Av) sowohl durch die thermische Bewegung als 
auch durch die Turbulenz bestimmt wird. 


Wenn in einer beliebigen Richtung (d.h. aa’, bb’, cc’ usw.) B ein und den- 
selben Wert besitzt, ist /,, nur eine Funktion von N,, d.h., wir besitzen eine 
gewisse Wachstumskurve, jedoch für Emissionslinien. Wenn außerdem 


die Funktion P, für alle Protuberanzen einer vorgegebenen Klasse konstant 
ist, kann man im Prinzip eine derartige Wachstumskürve aus vielen Pro- 
tuberanzen ableiten. 


Wenn wir für einen Augenblick die Konstanz von P, voraussetzen, können 
wir das Auftreten einer Selbstabsorption folgendermaßen feststellen: Wir 
wählen zwei Linien: eine, bei der eine Selbstäbsorption ganz sicher fehlt, etwa 
die D,-Linie von He I, und eine weitere, bei der das Auftreten einer merklichen 
Selbstabsorption zu erwarten ist, etwa H«x. Wir messen ‚für beide Linien J,,in- 
verschiedenen Punkten der Protuberanz (oder sogar in verschiedenen Protu- 
beranzen) und fertigen eine graphische Darstellung an, auf deren Abszissen- 
achse wir (lg I,,)ne und auf deren Ordinatenachse wir (lg I,,)n. auftragen. 
Wenn jetzt die Bedingungen für die Anregung und die Ionisation innerhalb der 
gesamten Protuberanz (oder der Protuberanzen) gleich sind und die Selbst- 


22* 
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absorption fehlt, so besteht zwischen (/,,)n. und (I,,)ne - wie aus (20.1) folgt - 
Proportionalität. Das Auftreten einer Selbstabsorption dagegen verringert 
natürlich (I, ,)u. dort, wo diese selbst groß ist. Je größer I,, ist, um so größer 
‚ist N, und folglich (bei P, = const) auch N,,d.h., um so größer ist die Selbst- 
absorption. Als Ergebnis erhält man eine graphische Darstellung von der Art 
der Abb. 54. Dabei ist A ein Maß für die Selbstabsorption. 

° Als Resultat derartiger Untersuchungen ergab sich, daß die Linien H und K 
von Ca II gewöhnlich eine starke, die Linie Hx eine gemäßigte und die D;- 
‘Linie von He ebenso wie alle schwä- 
. cheren Linien praktisch keine Selbst- 
absorption. besitzen. 

Die beschriebene Methode hat den 
Nachteil (der sich in der Streuung 
der Punkte um die Kurven vom Typ 
der Abb. 54 offenbart), daß man bei 
ihrer Anwendung die Existenz einer 
universellen Wachstumskurve, d.h. 


die Konstanz von P,, postulieren 

muß. Andererseits liegt aufder Hand, 

daß außer allen übrigen Faktoren 

(09 Eye schon der Übergang von einer op- 

Abb. 54 tisch dünnen zu einer optisch dicken 

Schicht eine Änderung von P, nach 

sich zieht. Besonders deutlich tritt dies in dem Fall zutage, daß I, durch die 

Streuung der Sonnenstrahlung bestimmt wird. Es ist klar, daß 'bei r,, > 1 die 

Größe J,in den äußeren und den inneren Bereichen der Protuberanz verschieden 

ist. Eine ähnliche Situation liegt auch bei den anderen Mechanismen der An- 
regung der Atome vor. 


logI Hoc 


. .1e.e_ıT »__* 


rigkeit auf folgende Weise zum Teil ı Da die Linien H und K von 
einem gemeinsamen Niveau ausgehen und in dem gleichen Spektralbereich 
liegen, müssen die Anregungsbedingungen für sie praktisch gleich sein, so daß 
man (P, u = = (P,)k setzen kann. Dadurch wird der Einfluß der Selbstabsorp- 
tion auf das Verhältnis (I, m: (I;,)x nur durch N, bestimmt. Da die Oszillato- 
renstärke bei der K-Linie doppelt so groß ist wie bei der H-Linie, ist die Selbst- 
absorption bei der K-Linie stärker als bei der H-Linie. Dieser Effekt verstärkt 
sich mit wachsendem N,, d.h. mit. zunehmender allgemeiner Helligkeit der 
Protuberanz in den Linien.H und K. Durch (20.9) können wir unter der oben 


angegebenen Voraussetzung, daß (P, ar = — {Pk ist, den theoretischen Zu- 
sammenhang zwischen N, und dem Verhältnis (I, „Jr: (J;,)x ableiten. Das in 


1) W.P.WJasanızyn, Spektralphotometrische Untersuchungen der Sonnenprotuberan- 
zen. Mitteilungen des Astronomischen Hauptobservatoriums Nr. 136, 1, 1947 (B. II. Basa- 
HHIIbIH, ÜnektpobßoTomeTpmueckoe NCcHeNoBaHMe CONHEYHEIX mporyOepannen. Ussectun 
TAO, No.136, 1, 1947). 
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den Ausdruck für den Absorptionskoeffizienten eingehende v, kann man aus den 
Halbwertsbreiten der Linien H und K bestimmen. Mit Hilfe dieser Methode 
(mit einigen Modifikationen) erhielt W.P. Wsasanızyn unter Zugrunde- 
legung eines umfangreichen Materials einen mittleren Wert von N, =N, 
— 2,4 - 1013 Ca II-Atomen für alle von ihm untersuchten Protuberanzen. Wenn 
man für die mittlere Dicke der ruhenden Protuberanzen etwa 10000 km an- 
setzt, sind in l cm? einer Protuberanz ungefähr 2,4 - 10? Ca II-Atome ent- 

halten. Aus dem gleichen Material wurde abgeleitet, daß die Selbstabsorption 
die Helligkeit der H-Linie von Ca II im Mittel um das Dreifache verringert. 

In einer anderen Arbeit untersuchte W. P. Wsasanızynt) den seltenen Fall 
einer teilweisen Abschirmung einer Protuberanz durch eine andere. In diesem 
Fall bot sich die dem Beobachter am nächsten gelegene Protuberanz sowohl in 
Emission als auch in Absorption dar. 


5. Die Anregung der Atome in den Protuberanzen 


Die Hauptaufgabe der Theorie der Selbstabsorption ist es, die Gestalt der 
Funktion P, anzugeben, d.h. klarzustellen, welche Anregungs- und Ionisations- 
bedingungen in den Protuberanzen herrschen. Es ist vollkommen klar, daß 
diese Aufgabe überhaupt eine der grundlegenden der gesamten Theorie der 
Protuberanzen ist. Selbst dann, wenn die Selbstabsorption fehlt und wir die 
Formel (20.1) anwenden können, müssen wir für die aus N,. vorzunehmende 
Bestimmung der Anzahl der Atome, die sich in anderen Anregungs- und lonisa- 
tionszuständen befinden, die Anregungs- und Ionisationsprozesse selbst kennen. 
In einigen Fällen kann man diese Frage mit Hilfe der Gleichung (20.9) ent- 
scheiden. Wir setzen voraus, daß I,, z.B. durch die gewöhnliche Streuung der 
Sonnenstrahlung in der Protuberanz bestimmt wird. Dann können wir schrei- 


ben: P, = FR mit 7, — f I = = I, W, wobei W der Verdünnungsfaktor und 


I, die mittlere Strahlungsintensität innerhalb der Protuberanz ist. Falls wir 
jetzt (z.B. nach dem oben angegebenen Verfahren) N, bestimmt haben, können 
wir das Integral auf der rechten Seite von (20.9) leicht berechnen. Kennen wir 
ferner aus den Beobachtungen die absoluten Werte von /,,, so können wir nach 


(20.9) auch J, bestimmen. Hierbei muß das auf diese Weise gefundene I, an- 
genähert mit “der mittleren Intensität der Sonnenstrahlung, die auf die. Pro- 
tuberanz auftrifft, übereinstimmen. Für kleinere 7, ist dies unmittelbar ver- 
ständlich. Bei großen 7, dagegen tritt gemäß (20.3) die Strahlung /, aus ver- 
hältnismäßig weit außen liegenden Schichten der Protuberanz mit kleinem r, 


ı) W.P. Wosasanızyn, Die Selbstabsorption der Protuberanzen in den Ca*-Linien H 
und K. Mitteilungen des Astronomischen Hauptobservatoriums Nr.139, 31, 1947 (B.II. 
BAsaHnusıH, CamonorIomeHne upoTyÖepanıeg B Ca* auanax H uR. Msgecrun TAO, 
No. 139, 31, 1947). | 
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aus (Einfluß des Faktors e-”), d.h., auch hier muß I, näherungsweise mit der 
mittleren Intensität der Sonnenstrahlung übereinstimmen. Die von W.P. 
WJASANIZYN in den beiden zitierten Arbeiten durchgeführten Rechnungen 


haben ergeben, daß das auf die beschriebene Weise gewonnene J, bei den 


Linien H und K in der Tat näherungsweise gleich der Größe J, — IE5 I, r der 


Sonnenstrahlung in der Linienmitte von H und K ist. Folglich wird die . 
keit der Protuberanzen in den Linien H und K in beträchtlichem Maße durch 
die Streuung der Sonnenstrahlung bestimmt (in dem vorliegenden Fall durch 
Resonanzstreuung). | 

Dieses Ergebnis ist darauf zurückzuführrn, daß die Übergangswahrschein- 
lichkeiten A,, und B,, für die Linien H und K und außerdem die Dichte der 
Sonnenstrahlung in dem betrachteten Spektralbereich hinreichend groß sind. 

Anscheinend gilt dieser Schluß auch für viele andere Linien, die man.in den 
Protuberanzspektren beobachtet. In einigen Fällen hat man jedoch Grund zu 
der Annahme, daß an dem Leuchtmechanismus auch Rekombinationen, auf die 
Kaskadenübergänge der Elektronen nach unten folgen, in beträchtlichem 
Maße beteiligt sind. Zum Beispiel. ist die Intensität der Emissionslinien des 
Wasserstoffs und besonders des Heliums gegenüber der Intensität der meisten 
anderen Linien (hauptsächlich der Metallinien mit niedrigem Anregungspoten- 
tial) anomal hoch, 

Wertvolle Hinweise für die Lösung der vorliegenden Aufgabs erhalten. wir, 
wenn wir die Verteilung der emittierenden Atome auf die verschiedenen Niveaus 
untersuchen. 

Genau genommen, muß man bei der Lösung dieser Aufgabe von geeigneten 
Stationaritätsgleichungen ausgehen. Jede dieser Gleichungen legt fest, 
daß die Menge der in 1 sec auf allen nur möglichen Wegen auf das k-te Niveau: 
eines r-fach ionisierten Atoms gelangenden. Elektronen gleich der Menge der 
Elektronen ist, die sich in 1 sec ebenfalls auf allen nur möglichen Wegen von 
diesem Niveau entfernen. Beide Mengen sind natürlich auf das gleiche Volumen, 
etwa auf 1 cm?, bezogen. (Es ist völlig klar, daß diese Gleichungen in dem Falle 
richtig sind, in dem sich die Helligkeit der Protuberanz zeitlich nicht oder nur 
wenig ändert, ) 

Wir schreiben diese Gleichungen auf. Es sei o,, die Strahlungsdichte, die dem 
Übergang i > k oder k — i entspricht. Die Wahrscheinlichkeit für eine Photo- 
ionisation vom k-ten Niveau bezeichnen wir mit CO, j. Nie kann nach (14.20) be- 
rechnet werden. Die Wahrscheinlichkeit für eine Photorekombination auf das 
k-te Niveau bezeichnen wir mit C,,. Nach (8.25) ist sie gleich 


Mm, a | BEN | er 
Cpr ee en) fon \ a. Schw? e). en vedv. (20.10) 
0 


Dann nimm t die Stationaritätsgleichung für das erste Niveau mit k = 1. die 
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Gestalt 


N, +10, 051 +2 RA a 015 Bs1) = %r,1 2 QisPis Ir N,,1Cı5 (20.11) 


an. Das erste Glied auf der linken Seite gibt die Zahl der Rekombinationen auf 
das erste Niveau und das zweite Glied die Zahl der Übergänge auf dieses Niveau 
von den höheren diskreten Niveaus an. Das erste Glied auf der rechten Seite 
gibt die Zahl der Übergänge vom ersten Niveau auf die höheren diskreten 
Niveaus und das zweite Glied‘ die Zahl der Photoionisationen ‚vom ersten 
Niveau an. 

Für das zweite Niveau erhält die Gleichung des Gleichgewichtes die Gestalt 


Nr + 1N, Oy2 +2 9A 025 Ps2) + 9,1012 Bis 
ze N,,2 ! 2 0sBs; - Ası = O12 Baı — O1 . (20.12) 
s- 
Für das dritte Niveau finden wir. 


N, + 1n,Cys +20, (4 s3 Ar 03; B J+2m, s0s3 Bas 
oo s 
- us, 2 QsBss + (A + 03B3,) + Ossı ... (20.13) 


In analoger Form schreiben sich auch die Gleichungen für die anderen 
Niveaus. Ihre Zahl ist natürlich unendlich groß. In der Praxis beschränken wir 
uns jedoch auf eine endliche Zahl von Gleichungen, da bei geeigneter Wahl die- 
ser Zahl der Einfluß der übrigen Gleichungen auf das Resultat bedeutungslos 
wird. 

Bei. der Aufstellung der Stationaritätsgleichungen haben wir die Anregung der 
Atome durch Stöße wegen der geringen Dichte der Materie in den Protuberan- - 
zen vernachlässigt. (Nach zahlreichen Beobachtungsdaten zu urteilen, ist die 
kinetische Temperatur der Protuberanzen ebenfalls niedrig und beträgt etwa 
5000—7000°). 

Um die Verteilung der Atome auf die einzelnen Zustände zu ermitteln, muß 
man g,, und C,, kennen. 

Durch die Vorgabe einer Reihe von Werten für die Strahlungstemperatur 
(der Anregung) diesseits der Grenze der Lyman-Serie (7T,) und für die Ionisa- 
tionstemperatur jenseits dieser Grenze (T,) gelang es W. P. WJASANIZYN 
(siehe Fußnote auf S. 340), eine zufriedenstellende Erklärung für das beob- 
achtete Verhältnis Ina: In,: Ins: Im. zu finden. Hierbei ergab sich, daß 
T, = 5670° und T, = 6650°. 

Somit liegt die Anregungstemperatur in diesem Fall in der Nähe der effek- 
tiven Temperatur der. Sonne. Dagegen zeigt 7, — 6650°, daß jenseits der 
Grenze der Lyman-Serie ein bestimmter Intensitätsüberschuß in der Sonnen- 
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strahlung vorhanden ist.!) Dies hat eine zusätzliche Ionisation der Wasserstoff- 
atome und somit auch eine Vergrößerung der Zahl der Rekombinationen, d.h. 
eine Helligkeitszunahme der entsprechenden Emissionslinien des Wasserstoffs, 
zur Folge. 

Hier ist jedoch folgende Bemerkung am Platze: Obgleich der angegebene 
Weg zur Lösung der Gleichungen vom Typ (20.11) bis (20.13) usw. bedeutungs- 
voll und physikalisch richtig ist, stößt er doch auf eine Reihe ernster Schwierig- 
keiten. Die größte Schwierigkeit ist die, daß die Dichte der ionisierenden und 
anregenden Strahlung im fernen Ultraviolett uns nicht bekannt ist. Zugleich 
spricht das Auftreten der Linien von Hel und Hell in den Spektren der 
Protuberanzen dafür, daß wir bezüglich der Strahlungsdichte die verschieden- 
artigsten Anomalien zu erwarten haben. 

Insbesondere kann sich der Charakter der ionisierenden Strahlung sowohl in 
der Temperatur als auch hinsichtlich der Quelle scharf von dem Charakter der 
anregenden Strahlung unterscheiden. So wird die Ionisation des Wasserstoffsund 
des Heliums in den Protuberanzen anscheinend durch die harte Strahlung der 
Korona bewirkt. Gleichzeitig ist für die Anregung der Wassersoffatome vom 
ersten Niveau aus anscheinend die eigene Emission der Protuberanzen in 
den Linien der LYman-Serie maßgebend (infolge von Rekombinationen mit nach- 
folgenden Kaskadenübergängen). Auf die Protuberanzen trifft allerdings auch 
die direkte Strahlung der Chromosphäre in den Linien L«, Lß usw. auf. Jedoch 
ist die optische Dicke der Protuberanzen in diesen Frequenzen sehr groß (in 
der Linie H« ist sie häufig mit Eins vergleichbar), so daß die monochromatische 
Strahlung der Chromosphäre nur in stark abgeschwächter Form in die Tiefe 
der Protuberanz eindringt. 

Aus unseren Darlegungen geht hervor, daß unsere Kenntnisse über o,, und 
O,, für große Frequenzen im Augenblick noch sehr unsicher sind. Überhaupt 
sind sämtliche theoretischen Schlußfolgerungen, die die Übergänge mit großen 
Anregungsenergien betreffen, zur Zeit sehr ungewiß, um so mehr, als die Situa- 
tion für die verschiedenen Klassen von Protuberanzen unterschiedlich sein kann. 

Im Hinblick auf diese Unsicherheit bedient man sich verschiedener indirekter 
Methoden [außer der Verwendung der Gleichungen (20.11)-(20.13)]. Eine sehr 
weit verbreitete Methode dieser Art ist die folgende: 

“Wir betrachten Atome mit hohem erstem Anregungspotential, z. B. Wasser- 
stoff- oder Heliumatome. Die Anwendung der Formel des thermischen Gleich- 
gewichtes auf diese Atome kann — wie wir gezeigt haben - große Fehler hervor- 
rufen. Dagegen hat man Grund zu der Annahme, daß es durchaus gerecht- 
fertigt ist, die fraglichen Formeln bei Übergängen mit kleinen Energiewerten 
anzuwenden. 

In diesem Zusammenhang betrachten wir Übergänge zwischen dem Kon- 
tinuum und den Niveaus, die sich durch eine verhältnismäßig kleine (bis 5 eV) 
Bindungsenergie x, , auszeichnen. | 


1) Wegen der größeren Undurchsichtigkeit der Sonnengase jenseits der Grenze A = 912Ä 
müßte man erwarten, daß die Strahlungsintensität hier der Grenztemperatur der Sonnen- 
photosphäre, etwa gleich 4500°-5000°, entspricht. 
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Im Hinblick auf unsere Ausführungen können wir für diese Übergänge die 
für thermodynamisches Gleichgewicht geltenden Formeln benutzen. Eine dieser 
Formeln erhalten wir, wenn wir unter Beachtung von (5.6) (5.54) durch (5.11) 
dividieren: 


g h3 Xr,k 
DE PEN Pr u TR (20.14) 
"+ 2(2r2m,)? (kT)? 
oder, in logarithmischer Form: 
Ir, h? 
len, „= lem 41ı+ ler. + le +18 3 5 
Fr 2(2m,)? k? 
5 5040 


wobei x,,, in Elektronenvolt ausgedrückt ist. 

Wenn wir jetzt mit Hilfe von (20.1) oder (20.9) N,, „ bestimmen, können wir, 
bei bekanntem p, und 7, N, ‚, ermitteln usw. 

Da die Formel (20.14) von vielen Autoren angewendet wird und mit ihrer 
Hilfe zahlreiche quantitative Untersuchungen durchgeführt worden sind, be- 
gründen wir sie näher. 

Man kann sich davon überzeugen, daß die Formel (20.14) völlig streng gültig 
ist, wenn die folgenden drei Bedingungen erfüllt sind: 


1. In dem langwelligen Spektralbereich (in dem hv den betrachteten kleinen 
Werten y,,, entspricht) wird die auf die Atome auftreffende Strahlungsdichte 
durch das PLAncksche Gesetz bestimmt. 


2. Die Geschwindigkeitsverteilung der Elektronen entspricht für kleine Ener- 
gien der Maxweııschen Verteilung. 


3. Die Übergänge zwischen dem Grundniveau (und überhaupt den tiefen 
Niveaus) des betrachteten Atoms oder Ions und den uns interessierenden oberen 
Niveaus sind verboten oder spielen keine wesentliche Rolle. 


Die erste Bedingung ist bei den Protuberanzen mit genügender Genauigkeit 
erfüllt. Die zweite Bedingung ist ebenfalls verwirklicht (siehe $ 8). In welchem 
Maße die dritte Bedingung erfüllt ist, ist schwieriger zu sagen. Die Niveaus 
des Orthoheliums bespielsweise genügen dieser Bedingung. Der Umstand, daß 
auch in zahlreichen anderen Fällen die Anwendung der Formel (20.14) stets zu 
glaubwürdigen Resultaten führt, die auch eine innere Übereinstimmung auf- 
weisen, zeigt, daß in diesen Fällen die Zahl der Übergänge vom Grundniveau 
auf ein beliebiges angeregtes Niveau größenordnungsmäßig die Zahl der Über- 
gänge zwischen den angeregten Niveaus und die Zahl der Rekombinationen auf 
dieses angeregte Niveau niehtübersteigt. Für den Wasserstoff kann man dies 
erläutern, wenn man von folgenden Überlegungen ausgeht. Eine anomal starke 
Anregung der Wasserstoffatome in den Protuberanzen vom ersten Niveau aus 
könnte infolge einer anomal starken Strahlung der Chromosphäre in den Linien 
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der LyMAn-Serie äuftreten (siehe $ 22). Die optische Dicke der Protuberanzen 
ist jedoch in den Linien dieser Serie sehr groß. Daher dringt die Strahlung der 
Chromösphäre stark geschwächt in die Protuberanz ein. Anscheinend findet 
etwas Ähnliches auch beim Helium statt. Selbstverständlich sind noch weitere 
Untersuchungen über die Möglichkeit der Anwendung der Formel (20.14) er- 
forderlich. 


6. Die Ionisation der Atome. Der Elektronendruck 


Wir behandeln jetzt kurz das Problem der Ionisation der Atome in den Pro- 
tuberanzen. In erster Linie ist hier der mittlere Wert von p, zu bestimmen. Dies 
können wir folgendermaßen ausführen. 

Die erste Methode: p, kann man mit Hilfe der Formel (15.1) bestimmen, in-- 
dem man für m die Hauptquantenzahl der letzten getrennten Linie aus der 
BALMER-Serie oder der PASCHEN-Serie im Protuberanzenspektrum einsetzt. 
Bei dem Übergang von n, zu p, kann man für. T größenordnungsmäßig 5000 bis 
7000° ansetzen. 

Die zweite Methode zur Bestimmung von p, besteht in folgendem: Weiter 
unten werden wir sehen, daß der Wasserstoff in den Protuberanzen in beträcht- 
lichem Maße ionisiert ist, so daß die Anzahl der freien Elektronen in den Pro- 
tuberanzen hauptsächlich durch die Ionisation des Wasserstoffs und nicht durch 
die Ionisation der Metalle bestimmt wird. In diesem Falle ist n, = n,, wobei n, 
die Anzahl der Protonen in 1 cm? ist. Folglich erhalten wir unter Verwendung 
von (20.14) 

h3 Kork ü 
mn "or een (20.16) 
 2(20m,)? (kT)® 
wobei 99,5, — 2 K? ist. a 

Wenn wir mit Hilfe von (20.1) und der bekannten Dicke der Protuberanz 
No,, bestimmen (für eine beliebige BALMER- oder PAscHen-Linie oder sogar für 
mehrere Linien), gewinnen wir aus (20.16) n 

Mit Rücksicht auf unsere Ausführungen können wir für 7 die Strahlungs- 
temperatur der Sonne im roten und infraroten Spektralbereich nehmen, wo.sie 
etwa 6000° beträgt. Da der Exponentialfaktor in (20.16) bei der Bestimmung 
von n, unter der Wurzel auftritt, kann sich das auf diese Weise gefundene n, 
nicht stark von dem wahren Wert unterscheiden. 

Die dritte Methode zur Bestimmung von n,, die zum ersten Mal von 
W. P. WysAasanizyn angewendet wurde (siehe Fußnote auf Seite 340), fußt auf 
(der Lösung der Gleichungen (20.11)-(20.13). Aus diesen Gleichungen finden 


n 17) 
wir für Wasserstoff die Quotienten Er 2 —. Ist n,, , aus den Beobachtungen 
e”1 Ne: 
bekannt, so können wir n, selbst ermitteln. 
Mit Hilfe der beschriebenen Methoden fanden verschiedene Autoren 
(W. P: WJASANIZYN, A. UnsöLp und andere), daß p, für Protuberanzen im 
Mittel in den Grenzen 0,005 und 0,05 bar. liegt, wobei die obere Grenze an- 
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scheinend der. Wirklichkeit am nächsten kommt. ‘Bei T, = 5000° und p, 
— 0,05 bar erhält man n, = 7 - 1010 em=3, bei p, = 0,005. bar n, =7:. 10% cm?: 
Somit ist p, in den Protuberanzen etwa um drei Größenordnungen kleiner 
als in der Photosphäre der Sonne. Dieser niedrige Wert für p, erklärt jedoch 
nicht den. anomal hohen Ionisationszustand der He- und H-Atome in den Pro- 
tuberanzen. Die Hauptursache für die erhöhte Ionisation. muß von anderem 
Charakter sein. Nach I. S. ScukLowsktı [33, $30] ist: einer der wahrschein- 
lichsten Mechanismen für die Ionisation der Protuberanzen die Ionisation durch 
die monochromatische ultraviolette Strahlung der Korona (siehe $ 22), d. h. die 
Ionisation durch die Strahlung der Korona in den einzelnen Linien, die im 
fernen Ultraviolett gelegen sind. Hauptsächlich sind dies die Koronalinien 
A = 776 Ä (Ne VIII) und A = 625 Ä (Mg X). Die Ionisationsgleichung ist in 
diesem Fall ähnlich wie die Gleichung (8.27) gebaut, wobei J, nur in dem 
schmalen Bereich der Koronalinien von Null verschieden ist. Insbesondere ist 
nach (3.6) und (5.37) die von.der Strahlung einer beliebig vorgegebenen Korona- 
linie erzeugte Anzahl von Photoionisationen in 1 cm? und in 1 sec für den 
Wasserstoff gleich | 


kung.ı n | o,dv, (20.17) 


wobei F o,dv die Gesamtdichte der monochromatischen Koronastrahlung in der 


gesamten Linie und k, der Absorptiönskoeffizient für die photoelektrische Ab- 
sorption vom ersten Niveau aus ist; dieser wird durch die Formel (5.24) mit 
n — 1 bestimmt. Die Gesamtzahl der Phoötoionisationen berechnet sich durch die 
Summation von (20.17) über alle an der Ionisation beteiligten Linien. Die An- 
zahl der Photorekombinationen wird wie früher durch die Formel (8.25) fest- 
gelegt. 

Die Anwendung analoger Tonisationsformeln erklärt in der Tat den sehr 
hohen Ionisationszustand von H und He in den Protuberanzen. Hierbei findet 
man, daß die Ionisationswirkung der fraglichen Koronastrahlung für den 
Wasserstoff einer Pranckschen Strahlung mit der Temperatur T = 7000° 
äquivalent ist, die dem von W.P.'Wysasanızyn gefundenen Wert für die 

„lonisationstemperatur“ 7, — 6650° nahe kommt. Zu den gleichen quantita- 
tiven Ergebnissen gelangt such W.A.Kruar.!) 

Außerdem zeigen derartige Rechnungen, daß der Tonisationsgrad des Wasser- 
stoffs & in den Protuberanzen die Größenordnung 0,1-1,0 besitzt. In diesem 
Fall ist die Ionisation des Wasserstoffs tatsächlich die. Hauptquelle der freien 
Elektronen. Dieses Ergebnis (das wir. schon benutzt haben) stimmt auch mit 
den anderen Folgerungen überein, die sich aus den verschiedenen angegebenen 
Methoden ergeben. Eine dieser Methoden wird in der Anwendung auf die 
Chromosphäre in $ 21 betrachtet. 


1) W.A.KrArT, Über das Spektrum der Chromosphäre und der schwachen Protuberanzen. 
Mitteilungen des Astronomischen Hauptobservatoriums Nr.147, 8.1, 1951 (B. A. Kpar, 
OÖ cnektpe xpomocdheps! H CAa6BIX IpoTy6epaHnues, Masectun TAO, No.147, crp. 1. 
1951). 
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Die Abweichungen von dem lonisationszustand, der dem thermodynami- 
schen Gleichgewicht entspricht, kann man mit Hilfe der Formel (20.14) an- 
geben, wenn in dem Spektrum der Protuberanz die Linien zweier aufeinander- 
folgender Ionisationsstufen eines bestimmten Elementes enthalten sind. Bei 
einer Protuberanz sind dies natürlich die Linien der neutralen und der einfach 
ionisierten Elemente. Linien von zweifach ionisierten Elementen werden in den 
Protuberanzenspektren nicht beobachtet. 

Auf Grund von (20.14) können wir schreiben: 

"0% _ "ı Io» ®2 re (20.18) 


Ny,% N, 91, %ı 


wobei natürlich der Index k für das neutrale und das ionisierte Atom verschieden 
sein kann. 

Wenn wir z.B. n,,, und n,,, aus den Linien des neutralen und des einfach 
ionisierten Heliums (Linie 4686 Ä HeII) bestimmen, können wir bei vor- 
gegebenem 7 mit Hilfe von (20.18) n,:n, ermitteln, d.h. das Verhältnis der 
Anzahl der einfach ionisierten Heliumatome zur Anzahl der zweifach ionisierten 
Heliumatome. Die größte Unsicherheit liegt hier in der Vorgabe von 7. Bei 
kleiner Differenz x9,; — Xı,, ist jedoch der Fehler in dem vorgegebenen Wert 
von T ebenfalls gering. In diesem Fall kann man 7’ = 6000° setzen (siehe oben). 
Auf analoge Weise findet man, daß beispielsweise das Verhältnis n, zu n,, das 
dem Verhältnis von n (He III) zu z (He II) entspricht, in den Protuberanzen 
um das 10°%5fache größer ist, als die Ionisationsformel (5.11) mit 7’ = 5040° 
angibt! Derartige Abweichungen vom thermodynamischen Gleichgewicht kann 
man rein formal folgendermaßen beschreiben. Wir schreiben zu diesem Zweck 
®(yr) in der Formel (5.11a) an Stelle des entscheidenden Temperaturgliedes 


T ER . In diesem Fall nimmt die Ionisationsformel die Gestalt 


35 
N... U 5 - 2(2nm,)?k2 
It gr ET By) gm. + le ne 


I : Pr (20.19) 
an. ’ 

Wenn wir in (20.19) einen bekannten Wert für p, einführen, im zweiten 
Summanden auf der rechten Seite von (20.19) einen gewissen festen Wert für T 
annehmen, der etwa näherungsweise gleich der effektiven Temperatur der Sonne 
ist (der Einfluß dieses Summanden ist im allgemeinen klein), und mit Hilfe einer 
zu (20.18) analogen Formel das Verhältnis n,,,:n, ermitteln, finden wir aus 
(20.19) die Funktion ®(y,). 

_ Wenn wir eine Reihe von Elementen benutzen, können wir die Abhängigkeit 
der Funktion ® (y,) von x, in Form einer glatten Kurve darstellen. Diese Kurve 
gibt für jedes y, ein quantitatives Maß für die Abweichungen von der Formel 
der thermischen lonisation (5.11) an.!) Mit Hilfe dieser Kurven und der Formel 
(20.19) können wir die Ionisation für die Elemente angeben, für die nur n, oder 
N, usw. bekannt ist. 

' 4) Eine von UnsöLD für eine eruptive Protuberanz angefertigte graphische Darstellung 
der Funktion ®(y,) siehe in [2, S.573]. 
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.7. Die kinetische Temperatur der Protuberanzen. 
Die chemische Zusammensetzung 


Wir behandeln jetzt die Frage nach der kinetischen Temperatur der Pro- 
tuberanzen. Ein direkter Weg zuihrer Bestimmung ist das Studium der Energie- 
verteilung im Rekombinationsleuchten der Protuberanzen jenseits der Grenze 
der BALMER-Serie. 

Da die Protuberanzen in den Frequenzen des kontinuierlichen Spektrums 
(mindestens bis zur Grenze der LymAn-Serie) durchsichtig sind, ist die Energie- 
menge I,d», die von einer Protuberanz in 1 sec von 1 cm? in die vorgegebene 
Richtung cc’ (siehe Abb. 53) emittiert wird und die auf die Raumwinkeleinheit 
und das Frequenzintervall von » bis v + dv bezogen ist, gleich 


I,dv = dv [ieds, (20.20) 
; | 


wobei s die lineare Länge des Zylinders cc’ ist. Dabei ist I, offenbar die Strah- 
lungsintensität in der betrachteten Richtung. | 

In dem vorliegenden Fall wird der Emissionskoeffizient j, durch die Formel 
(8.38) gegeben, wobei wir die erzwungene Emission vernachlässigen können. 
Wenn wir wieder voraussetzen, daß der physikalische Zustand der Materie in 
der Protuberanz nur von der Höhe h abhängt, können wir das Produkt 7,0 in 
(20.20) vor das Integralzeichen ziehen. Auf Grund von (8.38) erhalten wir dann 


2 814 3%’ _ Av-Xo,k ; 
I, = s {n,nı} Der e KT. (20.21) 
c?(2r7m,kT,)? 


Für ein Proton ist u, = 1 und 9, , = 2 k?. 
Beachten wir ferner, daß n, = n, ist, und benutzen wir (5.24), so finden wir 


2in®he®R 2: ek 


I, sn? 75° „ET, , (20.22) 


ne 


3/3? (2rm,kT,) 


wobei für das BALMER-Kontinuum k = 2 ist. 
Da die. Änderung des Korrektionsfaktors g’ mit der Frequenz verhälinis- 


mäßig klein ist, folgt aus (20.22), daß die Intensität des Rekömbinations- 
hv' 


leuchtens jenseits der Seriengrenze (für Wasserstoff) proportionale %T, abnimmt. 
Folglich können wir aus dem Vergleich der Beobachtungen und dieses theore- 
tischen Gesetzes 7, bestimmen. 

"Bestimmungen von 7, nach der dargelegten Methode mit genügender Ge- 
nauigkeit liegen nicht vor; aus zahlreichen Beobachtungsdaten (siehe z. B. 
Fußnote auf Seite 340) folgt jedoch, daß T', innerhalb der. Protuberanzen etwa 
5000-8000° beträgt. 
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Wir weisen darauf hin, daß wir hier nur von der kinetischen Temperatur 
der Elektronen gesprochen haben. Im allgemeinen führt aber die Materie in 
einer Protuberanz, ähnlich wie in den Sternatmosphären, auch eine turbulente 
Bewegung aus. Die bisher vorliegenden Daten sind jedoch noch recht dürftig. 
So findet W. P. WJAsSANIZYN in seiner zitierten Arbeit auf Grund eines um- 
fangreichen Materials aus dem quadratischen Mittelwert eine Turbulenz- 
geschwindigkeit (in Richtung des Sehstrahls) von der Größenordnung 10 km/sec. 
Andere Autoren stellen dagegen keine merkliche Turbulenz fest. Dennoch muß 
— nach den Bewegungen der Knoten der leuchtenden Materie zu urteilen — in 
den Protuberanzen eine Turbulenz auftreten (siehe 8. 332/333). Für die end- 
gültige Lösung dieses Problems sind noch weitere Beobachtungen erforderlich. 

Jetzt behandeln wir kurz das Problem der chemischen Zusammensetzung der 
Materie, aus der die Protuberanzen bestehen. Eingehende quantitative Unter- 
suchungen liegen hierüber noch nicht vor. Die durchgeführten Untersuchungen 
über den allgemeinen Charakter der Protuberanzenspektren und insbesondere 
die Arbeiten von W. A. Krar (siehe Fußnote auf S. 347) zeigen jedoch, daß die 
Protuberanzen praktisch die gleiche chemische Zusammensetzung besitzen wie 
die Chromosphäre und die Photosphäre. Überdies darf man auf Grund der vor- 
liegenden Angaben behaupten, daß überhaupt sämtliche Gebilde der Sonnen- 
atmosphäre (Chromosphäre, Korona usw.) die gleiche relative Häufigkeit der 
verschiedenen Elemente aufweisen. Für einige Gebilde (die Sonnenkorona, 
siehe $ 22) bestätigt sich diese Behauptung direkt durch die quantitative Ana- 
lyse der Spektren. | | 

"Diese Gleichartigkeit der chemischen Zusammensetzung bei den verschiedenen 
Gebilden in der Sonnenatmosphäre muß das Ergebnis eines „durchmischenden‘“ 
Einflusses von turbulenten Strömen sein. Daher ist z. B. eine gewisse Ver- 
schiedenheit zwischen den Spektren der ruhenden Protuberanzen und den 
Spektren der Fleckprotuberanzen zweifellos auf unterschiedliche Anregungs- 
bedingungen und möglicherweise auf einen allgemeinen Unterschied in der Zahl 
der emittierenden Atome zurückzuführen. 

Die Hypothese über die Identität der chemischen Zusammensetzung der 
Photosphäre und der Protuberanzen ermöglicht es, die relative Häufigkeit des 
Heliumsin der Sonnenatmosphäre aus den Emissionslinien eines Protuberanzen- 
spektrums zu ermitteln. Im gewöhnlichen Sonnenspektrum sind bekanntlich 
keine Heliumlinien vorhanden. 4 

Diese Rechnungen kann man z. B. mit Hilfe der Formel (20.14), natürlich 
unter Beachtung der gemachten kritischen Bemerkungen, ausführen. 

Nach (20.14) schreiben wir den Ausdruck für n,, „ zweimal: einmal für den 
neutralen Wasserstoff und ein zweites Mal für das neutrale Helium, wobei wir 
alle auf das Helium bezogenen Größen mit einem Stern versehen. Dann erhalten. 
wir für nd,s:Ng,% 

Bon U in en men, (20.23) 
Ng,x N, 90,» WYı 


Wir wählen jetzt zwei Linien mit kleinem x,, , und %0,, aus und bestimmen aus 
den Beobachtungen für diese Linien n9,,: 9,5, ? Nö,s: N,,,. Hierauf führen wir 
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in (20.23) dieses Verhältnis und die wahrscheinlichste Temperatur 7 ein. Dann 
erhalten wir das Verhältnis nf : n,. Wenn wir ferner nach dieser oder jener Me- 
thode den Ionisationszustand des Wasserstoffs und des Heliums ermittelt haben, 
können wir aus dem gefundenen Verhältnis nf :n, auch das Verhältnis der 
Gesamtzahl der Wasserstoff- und Heliumatome, d.h. das Verhältnis 


nn = (Mt tnt):(m + m) (20.23) 
berechnen. 

Die betrachtete Methode ist: von verschiedenen Autoren angewendet worden. 
A. B. SEweErny!) benutzte für die beiden Linien die Linie Hx und die Linie 
A= 10830 Ä des Orthoheliums. Die Beobachtungen wurden mit einem Polari- 
sations-Interferenzfilter des Astrophysikalischen Observatoriums auf der Krim 
durchgeführt. 

Aus analogen Untersuchungen (A. B. SEwERNY, A. UnsöLn) ergab sich, daß 
tatsächlich die Häufigkeit des Heliums im Vergleich zum Wasserstoff in den 
Protuberanzen, und folglich in der Photosphäre, praktisch die gleiche ist wie 
in den Photosphären der zu anderen Klassen gehörenden Sterne. 


8. Die mögliche Deutung der in den Protuberanzen beobachteten 
Erscheinungen 


Wir gehen jetzt kurz auf die Deutung der auffallendsten Erscheinungen ein, 
die für die Entstehung und die Entwicklung der Protuberanzen charakteristisch 
sind. 

Wir wenden uns zunächst dem Mechanismus zu, auf Grund dessen innerhalb 
der verhältnismäßig heißen und verdünnten Korona kühlere und dichtere 
Materie in Form von Protuberanzen entstehen kann, und auch dem um- 
gekehrten Prozeß - dem Zerfall einer Protuberanz. Wir.erinnern, daß die Ent- 
stehung von leuchtender Materie in dem Bereich der Korona (Strahlen und 
Knoten der Protuberanz) gewissermaßen „aus dem Nichts“ eine der charak- 
‚teristischen Eigenschaften der gewöhnlichen koronalen Protuberanzen, der 
Koronawolken und einiger anderer Fleckprotuberanzen ist. 

Zweifellos ist das erwähnte Auftreten von leuchtender Materie auf dem 
dunkleren Hintergrund der Korona auf die Verdichtung der Koronamaterie 
unter dem Einfluß gewisser ‚fokussierender‘‘ Faktoren, die anscheinend elektro- 
magnetischen Charakter besitzen, zurückzuführen. 

Allerdings ist die kinetische Temperatur der Koronamaterie (etwa 1000000°) 
sehr viel höher als die kinetische Temperatur der Protuberanzen (etwa 5000 bis 
8000°). Diese Abkühlung der Koronamaterie bei ihrer Verdichtung zu Pro- 
tuberanzen ist jedoch leicht zu erklären. Der Verdichtungsprozeß hat in Über- 


!) A.B. SEwERNY, Versuch einer Phosphorophotographie der Sonnenprotuberanzen im 
infraroten Licht. Abhandlungen der Akademie.der Wissenschaften der UdSSR 76, 189,1951 
(A. B. Cezepnsrä, Onmsır BochopodoTorpahmpoRaHnn COMHEYHEIX nporyÖepanıes B 
VHDparpacHbıx ayuax. Nornansı Aranemmn uayk CCCP: 76, 189, 1951). 
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einstimmung mit (8.38) eine Zunahme .der Rekombinationen (Vergrößerung 
des Produktes n,n,;,,) und demnach eine erhöhte Abgabe von Strahlungs-. 
energie an die Umgebung und somit eine Abkühlung der Koronamaterie zur 
Folge. Insbesondere könnte durch Kondensationsprozesse der Materie (die „im- 
pulsiven‘, kurzzeitigen Charakter besitzen) dievon A. B. SEwERNY festgestellte 
Helligkeitszunahme der Knoten in einer Protuberanz bei den plötzlichen Ge- 
schwindigkeitsänderungen erklärt werden. 

Bezüglich der Abschwächung des Leuchtens der Materie in den Protuberan- 
zen ist auf zwei mögliche Faktoren hinzuweisen: 


1. Die Ausdehnung der Knoten und der übrigen Bestandteile, aus denen sich 
die Protuberanzen bei ihrer Bewegung zusammensetzen. Infolge der Aus- 
dehnung verkleinert sich p,, die Ionisation der Atome nimmt zu, und gleichzeitig 
werden die Rekombinationen verringert (die z. B. die Helligkeit der Wasser- 
stoff- und Heliumlinien bestimmen). Dies alles führt natürlich zu einer Ab- 
nahme des Leuchtens der Protuberanzen in den Emissionslinien. 


2.A.B. SEwERNY hat als erster die Ansicht vertreten (siehe Fußnote 
Seite 332), daß eine ‚Erwärmung‘ der Protuberanzen durch die an sie grenzende 
Korona möglich ist (Prozeß der Wärmeleitung). Diese Erwärmung hat ebenfalls 
eine Zunahme der Ionisation der Atome in der Protuberanz zur Folge. Am 
wirksamsten ist dieser Faktor in Verbindung mit dem ersten Faktor, der Ab- 
nahme der Materiedichte in der Protuberanz. In diesem Fall wird tatsächlich 
das Eindringen von Elektronen aus der Korona mit hohen Geschwindigkeiten 
in das Innere der Protuberanz erleichtert. 

Was die verhältnismäßig lange Lebensdauer der Protuberanzen gewisser 
Klassen betrifft, so spielen hier magnetische Kraftlinien offenbar eine 'be- 
stimmte Rolle, da sie das Eiridringen der in der Korona vorhandenen Elek- 
tronen (die eine sehr hohe kinetische Temperatur besitzen und dadurch die Pro- 
tuberanzen ionisieren können) in das Innere der Protuberanzen verhindern. 

Wir wenden uns jetzt dem kompliziertesten Problem der Physik der Pro- 
tuberanzen zu: der Frage nach den Kräften, die die Protuberanzen tragen und 
in Bewegung versetzen. Bedauerlicherweise ist aber dieses Problem zur Zeit 
noch wenig erforscht. Trotzdem müssen wir einige Seiten dieses Fragenkom- 
plexes betrachten. _ 

Wir beginnen mit der Frage nach den stützenden Kräften für die Materie in 
den Protuberanzen. Wir könnten die verhältnismäßig stabile Existenz ge- 
wisser Protuberanzen (z. B. der ruhenden Protuberanzen) dadurch zu erklären 
versuchen, daß wir von der Hypothese ausgehen, die Mäterie in diesen Pro- 
tuberanzen befinde sich im Zustand des durch die Gleichung (7.1) beschriebenen 
hydrostatischen Gleichgewichtes. 

Wenn wir. die Zustandsgleichung der Gase in der Gestalt 


Rn, (20.24) 
M 


schreiben und innerhalb der Protuberanzen 7 = const annehmen, was infolge 
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der kleinen mittleren optischen Dicke in genügendem Maße gerechtfertigt ist, 
erhalten wir die Gleichung für das hydrostatische Gleichgewicht in der Form 


de _ gw 
—.—= —_dh. 20.2 
Senr“ (20.25) 
Hierbei haben wir für den Augenblick einen möglichen Einfluß des Strah- 
lungsdruckes vernachlässigt. 
Die Integration von (20.25) ergibt 
ü g 


OT (20.26) 


wobei o, die Materiedichte an der Basis der Protuberanz bedeutet. Hierbei ist 
zu beachten, daß bei uns a zum Sonnenmittelpunkt hin anwächst. 

Wenn wir für 7T eine Reihe von Werten zwischen festen Grenzen annehmen, 
können wir das Gesetz (20.26) mit den Ergebnissen vergleichen, die die Beob- 
achtungen für die Dichteänderungen eines beliebigen Elementes in allen 
Ionisationsstufen ergeben (da alle Elemente in einer Protuberanz eine gleiche 
Verteilung zeigen). Vergleiche dieser Art ergeben stets, daß die höhenmäßige 
Ausdehnung der Protuberanzen beträchtlich größer ist, als man’ nach (20.26) 
erwarten müßte. Dies bedeutet, daß außer dem Gradienten des Gasdruckes noch 
irgendwelche andere, vom Sonnenmittelpunkt fortgerichtete Kräfte den Gravi- 
tationskräften entgegenwirken. Lange Zeit hat man angenommen, daß diese 
Kraft im Strahlungsdruck - sowohl im allgemeinen als auch im selektiven - zu 
suchen sei. Man versuchte mit Hilfe des Strahlungsdruckes nicht nur die be- 
trächtliche Höhe der Protuberanzen, sondern auch ihre Bewegung (z. B. die 
„Explosion“ und die nachfolgende Bewegung der eruptiven Protuberanzen von 
der Sonne fort) zu erklären. Da diese Frage für das betrachtete Problem von 
großer Wichtigkeit ist, gehen wir etwas ausführlicher auf sie ein. Wir zeigen, daß 
der Strahlungsdruck als ‚Träger‘ und auf die Bewegung der Protuberanzen 
offenbar keinen entscheidenden Einfluß ausübt. 

Erstens folgt diese Behauptung unmittelbar aus der Berechnung der Größe 
des Strahlungsdruckes auf die Materie der Protuberanzen. Hierbei interessiert 
uns im wesentlichen der Strahlungsdruck auf die Atome des häufigsten Elemen- 
tes, des Wasserstofis. Wenn der Strahlungsdruck nur bei irgendeinem anderen 
Atom, z. B. dem Kalzium, von Bedeutung wäre, müßten die Kalziumatome 
die riesige Zahl der Wasserstoffatome (die die Zahl der Ca-Atome um das 5 - 105- 
fache übertrifft) mit sich fortreißen (oder als ‚‚Träger‘‘ für sie dienen); dadurch 
erweist sich die Gesamtwirkung des Strahlungsdruckes auf die Gesamtmaterie 
als außerordentlich klein. 

Der auf die Wasserstoffatome in den Protuberanzen ausgeübte Strahlungs- 
druck: umfaßt den selektiven Strahlungsdruck in den Frequenzen der zur 
LymAn-Serie gehörigen Linien und den durch den Frequenzbereich des 
LxmAn-Kontinuums bestimmten Strahlungsdruck. 

Mit Hilfe des allgemeinen Ausdruckes (7.5) kann man den Strahlungsdruck 
auf ein Atom eines beliebigen Elementes leicht berechnen. Wir führen in (7.5) 
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vermöge (5.20) und (5.22) die Größen n und %k, ein und erhalten für die an einem. 
Atom angreifende Kraft des. Strahlungsdruckes F’ den Ausdruck 


FO | H,k,dv 

Ö 

= = m, 20.2 

“ ndh c 
Damit die vorgegebenen Atome sich unter der Einwirkung des Strahlungs- 

druckes und der entgegengesetzt wirkenden Schwerkraft im GISIengemschL 

befinden, ist notwendig, daß die Gleichung 


„| H,k,dv 
mgo = es (20.28) 
erfüllt ist, wobei m die Masse eines vorgegebenen Atoms ist. 

Wir betrachten zunächst den durch das Lvman-Kontinuum . bewirkten 
Strahlungsdruck auf die Wasserstoffatome. Wenn wir in (20.28) m = my und 
H,= B,(T) setzen, wobei B, durch die Formel (3.11) gegeben wird, und für k, 
die Formel (5.24) benutzen, finden wir leicht, daß (20.28) bei 7 = 11000° erfüllt 
ist. (Die untere Integrationsgrenze in (20. 28) ist hierbei gleich v,, der Grenz- 
frequenz der LymAn-Serie). Um somit in diesem Fall das Gleichgewicht der 
Protuberanzen erklären zu können, müßten wir voraussetzen, daß die Sonne 
unmittelbar jenseits der Grenze der LyMan-Serie anomal stark emittiert. 
[Wenn jenseits der Grenze der Lyman-Serie die Strahlung der Sonne unmittel- 
bar von der Oberfläche der Photosphäre ausginge (bei fehlender Chromosphäfre), 
entspräche nach Tabelle 13 die Strahlung einer Temperatur T = 4400°]. Anoma- 
lien dieser Art bestehen tatsächlich (siehe $$21 und 22). Sie sind jedoch be- 
trächtlich kleiner und entsprechen einer Temperatur, die etwa gleich 6500° ist, 
was durch Beobachtungen über der Ionosphäre bestätigt wird. Außerdem wür- 
den bei 7 =.11000° in den Protuberanzen hauptsächlich ionisierte Wasserstoff- 
atome vorhanden sein, und dies würde ebenfalls den .Strahlungsdruck stark 
vermindern, weil dieser nur auf neutrale Wasserstoffatome wirkt und letztere 
alle übrigen und dabeidie Hauptmasse der Protonen mit sich forttragen müßten. 

Wir wenden. uns dem selektiven Strahlungsdruck zu. Die Wirkung der 
Photosphärenstrahlung allein ist hier völlig unzureichend. In den Linien der 
BALMER-Serie ist uns der Strom der Photosphärenstrahlung bekannt. Den 
Strahlungsdruck auf die im zweiten Anregungszustand befindlichen Atome 
können wir leicht berechnen. Die Anzahl der im zweiten Anregungszustand be- 
findlichen Atome ist jedoch so klein, daß die durch den selektiven Strahlungs- 
druck in den Frequenzen der Linien der BALMER-Serie einem neutralen Wasser- 
stoffatom mitgeteilte mittlere Beschleunigung im Vergleich mit der Schwere- 
beschleunigung verschwindend klein ist. Im Bereich der LyMAn-Serie ist die 
Photosphärenstrahlung dagegen durch die vorhandenen Absorptionslinien die- 
ser Serie stark geschwächt. Eine beträchtliche Verstärkung des auf die Pro- 
tuberanzen einwirkenden Strahlungsdruckes könnte die Emission in den Linien 
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La, Lß,... der.Chromosphäre ergeben. Jedoch ist die optische Dicke der Pro- 
tuberanzen in der Linie Hx gewöhnlich größer oder vergleichbar mit Eins. Letz- 
teres bedeutet, daß die optische Dicke der Protuberanzen in den Linien La, 
LPß, ... außerordentlich groß ist. Dann ist aber der Strom der Chromosphären- 
strahlung i im Innern der Protuberanzen sehr klein, und dadurch wird die Höhe 
der Protuberanzen wieder sehr klein. | 

Außer diesen Schwierigkeiten, die sich aus den Rechnungen ergeben, liegt 
noch eine Reihe von Tatsachen vor, die sich aus den Beobachtungen ergeben 
und gegen die Hypothese eines großen Strahlungsdruckes in den Protuberanzen 
sprechen. Wir zählen kurz einige dieser Tatsachen auf. 


1. Das Ausschleudern von eruptiven Protuberanzen tritt in Gebieten auf, 
in denen gewöhnlich weder in der Photosphäre noch in der Chromosphäre 
Störungen beobachtet werden, während man erwarten müßte — wenn das Aus- 
schleudern unter der Einwirkung des Strahlungsdruckes stünde -, daß dies 
hauptsächlich an Stellen erhöhter Intensität der ultravioletten Strahlung; d.h. 
über den Fackeln (Flocculi) und überhaupt über den aktiven Gebieten der 
Sonne, auftritt (wir sprechen hier nicht von den mit den chromosphärischen 
Eruptionen in Verbindung stehenden Protuberanzen). Dagegen beobachtet man 
in den Protuberanzen über Fackeln, in denen Sonnenflecke auftreten, am häufig- 
sten absteigende (!) Bewegungen der Materie (bei den meisten Protuberanzen 


der Sonnenflecke). 


2. Die Entstehung der dichteren (auf dem Hintergrund des dunkleren Ge- 
bietes der Korona) leuchtenden Materie in den koronalen Fleckprotuberanzen, 
in den Koronawolken usw., und ihre Bewegung nach unten auf die Chromo- 
sphäre zu hat mit der Hypothese von der Entstehung der Protuberanzen aus 
.der Chromosphäre infolge des Strahlungsdruckes nichts gemeinsam. Es ist über- 
aus schwierig, anzunehmen, daß bei der Entstehung der Koronawolken die 
Schwerkraft und die vom Strahlungsdruck herrührenden Kräfte genau im 
Gleichgewicht stehen.!) Es ist klar, daß der Mechanismus der Entstehung einer 
Koronawoike in keinerlei Beziehung zum Strahlungsdruck steht. 

Außer den erwähnten Schwierigkeiten könnte man noch zahlreiche andere 
angeben. Außerdem vermag die Hypothese vom Strahlungsdruck eine Reihe 
von spezifischen Eigenschaften der Bewegung und des Verhaltens der Pro- 
tuberanzen nicht zu erklären. Zu diesen Eigenschaften gehören: 


1. Die Bewegung von Materieklümpchen und Strömen in den Protuberanzen 
gewisser Klassen längs anscheinend vollkommen ‚‚fixierter‘‘ gekrümmter oder 
gerader Bahnen; 


2. die Existenz von Anziehungszentren in der Chromosphäre (oder unter ihr); 


3. der Austausch von Materie zwischen zwei in Wechselwirkung stehenden 
Protuberanzen; 


4..die Umwandlung von Protuberanzen einer Klasse in die einer anderen; 


!) Wir erinnern, daß eine Koronawolke bei ihrem Auftreten stets in derselben Höhe 
bleibt. 
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5. der Verdichtungsprozeß der leuchtenden Materie im Raum der Korona; 


6. das Herausschleudern und die darauf erfolgende Rückkehr von leuchten- 
der Materie auf — was besonders wichtig ist — derselben Bahn im Falle der 
rückkehrenden Protuberanzen usw. 

Wie sind die aufgezählten und die übrigen Eigenschaften der Protuberanzen 
zu erklären? Zahlreiche Gründe sprechen dafür, daß diese Eigenschaften in die- 
ser oder jener Form von elektromagnetischen Feldern bestimmt werden, die 
in der Sonnenatmosphäre auftreten (siehe $ 18). Diese Felder müssen das 
Gleichgewicht, die Be- 
wegung der Materie in den 
Protuberanzen längs ge- 
krümmter Bahnen, die 
Existenz der Anziehungs- 
zentren, die Kondensa- 
tionsprozesse der Korona- 
materie usw. bestimmen. 

Diese allgemeinen Er- 
wägungen sind allerdings 
bisher noch sehr wenig 

ausgearbeitet worden. 
Doch bestehtüber das Auf- 

Abb..55 treten von elektromagne- 

tischen Feldern in der 

Sonnenatmosphäre und ihren großen Einfluß auf die Bewegung der ionisierten 

Materie nicht der geringste Zweifel. Überhaupt ist die Berücksichtigung der 

elektromagnetischen Felder ein völlig neues und zugleich äußerst wichtiges 
Kapitel der Sonnenphysik. 

Bisher besitzen wir noch keine durchentwickelte Theorie der Protuberanzen. 
Aus diesem Grunde behandeln wir nur eines der möglichen Modelle. 

ALFVEN geht von. der sogenannten unipolaren Induktion aus. Diese .Er- 
scheinung kann man sich an einem einfachen Modell (Abb. 55) klarmachen. 

Die leitende Scheibe BB’ rotiert in einem Magnetfeld um die parallel zum 
Feld gerichtete Achse aa. Nach (18.36) erzeugt die Bewegung der Materie in 


ihr das Feld & — x 9, das in die Richtung des Radius der Scheibe zeigt. 


Die Potentialdifferenz zwischen den Punkten A und B ist gleich 


B 
v-1[ 6x9 
J 


Wenn man diese Punkte durch die leitende Kontur ADCB verbindet, fließt in 
dieser ein Strom. Ein ähnlicher Mechanismus kann auch auf der Sonne exi- 
stieren. Bekanntlich beobachtet man über den Sonnenflecken gewöhnlich 
eine Bewegung der Gasmassen (EVERSHED-Effekt), wobei die Corioliskraft eine 
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tangentiale Geschwindigkeitskompönente hervorruft. Diese Bewegung, die 
unter der Einwirkung von hydrodynamischen Kräften: vonstatten geht, ruft 
eine Potentialdifferenz hervor. Als Kontur, die die Punkte A und B mitein- 
ander verbindet, dient die magnetische Kraftlinie ADC (weil die Leitfähigkeit 
der Chromosphäre quer durch: das Magnetfeld wegen der geringen Dichte prak- 
tisch gleich Null ist) und der Abschnitt O.B der Photosphäre, wo die Leitfähig- 
keit quer. zu H wegen der großen Materiedichte groß genug ist. Wenn wir 
v® — 10% em/sec, H.— 200 Oersted und AB = 5 :.10° cm annehmen, ist 
V= 10° V. Ein Teil der Spannung kann eine Entladung in den Schichten der 
Photosphäre und der Rest einen Strom in der Chromosphäre hervorrufen. 

ALFVEN nimmt an, daß.ein ähnlicher Mechanismus die Entstehung der schnell 
veränderlichen Protuberanzen erklären kann, deren Bewegung in einem Fleck 
endet (z. B. die koronalen Fleckprotuberanzen). | 

Die Entstehung einer Protuberanz stellt sich ALFVEN folgendermaßen vor: 
Der längs einer Kraftlinie verlaufende Strom erzeugt ein eigenes Magnetfeld in 
Gestalt konzentrischer Ringe. Bekanntlich versuchen sich die magnetischen 
Kraftlinien stets zusammenzuziehen. Mit anderen Worten, die Wechselwirkung 
von parallelen Strömen führt dazu, daß sich die Materie, aus der die Korona zu- 
sammengesetzt ist, auf die Achse des Stromes zusammenzieht. Die Kompression 
ionisierter Materie verstärkt die Strahlung und führt zur Abkühlung. Dichte 
Klümpchen, die sich gebildet haben, bewegen sich längs der Kraftlinien unter 
der Einwirkung der Schwerkraft zur Photosphäre. Außerdem kann die Bewe- 
gung durch einen Druckgradienten hervorgerufen werden, der durch eine un- 
gleichmäßige Kompression an den verschiedenen Teilen einer Kraftlinie ent- 
standen ist. 

Bei quantitativen Berechnungen ist darauf zu achten, daß die längs der 
Entladungsachse fließende Stromdichte nicht durch den Ohmschen, sondern 
durch den induktiven Widerstand bestimmt wird, da die Selbstinduktion 
von derart ausgedehnten Konturen sehr groß ist. 

Wir bemerken, daß man die hydrodynamischen Kräfte nicht vernach- 
lässigen darf - wenn sie auch die Bewegungen der Protuberanzen nicht erklären 
können -, weil .sie den Bewegungscharakter bestimmen und sekundäre Er- 
scheinungen hervorrufen: Es ist möglich, daß die regellosen Geschwindigkeiten 
in den ruhenden Protuberanzen und in den Koronawolken gerade durch hydro- 
dynamische Kräfte hervorgerufen werden. 

Abschließend betonen wir, daß außer 'der theoretischen Bearbeitung der 
beobachteten Erscheinungen, die bei der Bewegung und dem Gleichgewicht der 
Protüberanzen auftreten, noch eine überaus umfangreiche Beobachtungsarbeit 
zu leisten ist. 

So ist z. B. die Frage zu klären, in welchem Maße die auf den photographi- 
schen Platten registrierten Bewegungen leuchtender Materie reale Orts- 
veränderungen sind und nicht eine einfache Verschiebung der Kondensations- 
bereiche und folglich’der Helligkeit in der Korona darstellen. Dieses Problem ist 
auf die Weise zu untersuchen, daß man gleichzeitig die Protuberanzen photo- 
graphiert und ihre Radialgeschwindigkeiten bestimmt. Aus vorliegenden Unter- 
suchungen scheint hervorzugehen, daß wir es in den meisten Fällen mit realen 
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Bewegungen der Materie zu tun haben. Bis jetzt sind aber sehr wenige Unter- 
suchungen dieser Art angestellt worden. 

Es ist ferner mit allen Mitteln der Zusammenhang zwischen der Bewegung 
der. Protuberanzen und den Bedingungen ihres Leuchtens auf analoge. Art zu 
untersuchen, wie es in der oben zitierten Untersuchung von A. B. SEwERNY 
geschehen ist. | 

Schließlich ist es von außerordentlichem Interesse, aufzuklären, ob irgendein 
sichtbarer Zusammenhang zwischen den Protuberanzen und der unter ihnen 
gelegenen Chromosphäre (oder Photosphäre) besteht. So ist z. B. bekannt, daß 
auf den H«-Spektroheliogrammen die Filamente eine helle Basis (in Gestalt 
eines Saumes) mit einer Breite von einigen Bogensekunden besitzen, die un- 
mittelbar an das Filament angrenzt und über ihre gesamte Länge zu sehen ist. 
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1. Die beobachtungsmäßige Untersuchung der Verteilung der emittierenden 
Atome als Funktion der Höhe 


Die Chromosphäre ist die direkte Fortsetzung der äußersten Schichten der 
Sonnenphotosphäre, die man bedingt als umkehrende Schicht bezeichnet. 

Als Basis der Chromosphäre bezeichnet man dasjenige Niveau der Sonnen- 
atmosphäre, wo für den Beobachter, der den Rand der Sonnenscheibe be- 
trachtet, das gewöhnliche Sonnenspektrum mit den Absorptionslinien in ein 
Emissionslinienspektrum übergeht, das dem Linienspektrum der Protuberanzen 
ähnelt. 

Unterhalb der Basis der Chromosphäre ist die optische Dicke der Sonnen- 
gase längs der Visierrichtung in g> Frequenzen des kontinuierlichen Spek- 


trums größer als Eins, wobei hier I, z ‚0) = B,(T,) mit T,als Grenztemperatur 


der Sonnenphotosphäre. In der Basis der Chromosphäre ist die optische Dicke 
längs der Visierrichtung von der Größenordnung Eins. 

Die Chromosphäre selbst ist höher gelegen. Sie ist dadurch charakterisiert, 
daß sie in den Frequenzen des kontinuierlichen Spektrums durchsichtig ist. 
Dies ist die Grundeigenschaft der Chromosphäre, die auch für die hellen Linien 
ihres Spektrums maßgebend ist. Erhitzte Gase, die in den Frequenzen des 
kontinuierlichen Spektrums durchsichtig sind, müssen ein Linienspektrum 
ergeben (wenn sich die Gase natürlich nicht auf einen helleren Hintergrund 
projizieren). Das Emissionslinienspektrum der Chromosphäre ist qualitativ dem 
Protuberanzenspektrum ähnlich. Auf Grund der relativen Intensitäten seiner 
überaus zahlreichen Linien entspricht das Chromosphärenspektrum dem Ab- 
sorptionsspektrum eines Sternes von früherem Typ als die Sonne (dG3). Im 
Spektrum der Chromosphäre sind ebenso wie in den Spektren der Protuberan- 
zen die Linien von He I und die He II-Linie 4686 Ä vorhanden. Folglich sind 
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die Chromosphärengase besonderen Bedingungen unterworfen, die sich von 
den in der Sonnenphotosphäre herrschenden Bedingungen unterscheiden. 


Das Studium dieser Bedingungen ist eine der Hauptaufgaben der Physik 
der Sonnenchromosphäre. Eine weitere Aufgabe ist die Untersuchung des Ge- 
setzes der Änderung der Materiedichte in der Chromosphäre mit der Höhe & 
(von der Basis der Chromosphäre aus 
gerechnet). Im Gegensatz zu der 
Sonnenphotosphäre können wir die- 
ses Gesetz hier unmittelbar aus den 


Beobachtungen ermitteln (das glei- A 
che kann man auch in bezug auf die B\ PO, 
Korona durchführen). Dies ist aus Bis? 
dem Grunde von besonderer Wichtig- C 


keit, weil - wie wir sehen werden -— 
die Gase in der Sonnenchromosphäre 
eine völlig anomale Verteilung zei- 
gen. So kann z. B. die Emission in 
den Ca II-Linien H und K bis zu 
einer Höhe x = 15000 km beobachtet Abb. 56 

werden. Beim Vorhandensein eines 

Gravitationsgleichgewichtes, das durch die Formel (20.26) mit T = T, = 4630° 
beschrieben wird, müßte die Materiedichte in der Entfernung 15000 km aber 
praktisch auf Null abnehmen, und folglich wäre es unmöglich, eine Ca II- 
Emission in dieser Höhe festzustellen. 

Im folgenden beschäftigen wir uns mit dem Gesetz der Dichteänderung der 
Chromosphärengase mit der Höhe. Es sei I, , oder einfach / die von 1 cm? der 
Projektion der Chromosphäre auf das Himmelsgewölbe in 1 sec und pro Raum- 
winkeleinheit emittierte Energie in der Linie, die dem Übergang ki ent- 
spricht. Diese Energie wird durch Übergänge k — i bestimmt, die in dem Zy- 
linder ABCD vor sich gehen (siehe Abb. 56a). Er liegt in Richtung des Seh- 
strahls in der Höhe x über der Basis der Chromosphäre und besitzt den Quer- 
schnitt 1 cm?. Offenbar ist diese Energie die Gesamtintensität in der gesamten 
Linie, d.h. das über alle Frequenzen im Innern der Linie genommene Integral 


b) 


I,dv. Es sei ferner 5’ der auf 1 cm? bezogene Koeffizient der Gesamtemission. 


Die Aufgabe besteht darin, aus dem beobachtungsmäßig gefundenen Gesetz, 
das die Änderung von I (x) mit x angibt, die Abhängigkeit der Größe 5’ (x) von x 
oder 5j’(r) von r, wobei r der Abstand des betrachteten Punktes vom Sonnen- 
mittelpunkt ist, zu finden, d.h., von der beobachteten, aus der Flächen- 
einheit der Projektion der Chromosphäre austretenden Strahlung auf die von 
dem Einheitsvolumen ausgehende Strahlung überzugehen. Wenn wir 5’(r) ge- 
funden haben, können wir auch das Gesetz für die Änderung .der Zahl der 
emittierenden Atome mit x oder r ermitteln. 

Um die gestellte Aufgabe zu lösen, machen wir folgende Voraussetzung: 
Wir nehmen an, daß die Chromosphäre kugelsymmetrisch in bezug auf den 
Sonnenmittelpunkt ist. Ferner nehmen wir an, daß in den Emissionslinien keine 
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Selbstabsorption auftritt. (Von der Berücksichtigung der Selbstabsorption wird 
später die Rede sein.) 

Es sei AB B,C die momentane Lage des Mondrandes (Abb. 56b), der all- 
mählich die Sonne bedeckt. Wir betrachten 1 cm des Mondrandes BB, und 
bezeichnen die Strahlungsenergie aller Atome, die sich auf den nach einer Seite 
ins Unendliche erstreckenden Streifen C.B B,D projizieren, in der betrachteten 
Spektrallinie mit E (x), wobei x.die Höhe der Projektion des Mondrandes über 
der Basis der Chromosphäre ist. Diese Funktion E(x) ermittelt man mit Hilfe 
photometrischer Messungen von Linienintensitäten zu verschiedenen Zeit- 
punkten während einer Sonnenfinsternis, d.h. bei verschiedenen Höhen des 
Mondrandes über der Basis der Chromosphäre (die Spektralaufnahmen werden 
mit breitem Spalt ausgeführt). Offenbar gewinnt man die oben eingeführte 
Gesamtintensität I(x), die von der auf der Abb. 56b dargestellten Einheits- 
fläche PQORS der Projektion bestimmt wird, durch Differentiation aus Z (x) 


(x) = Re (1.1) 


Wir führen die längs des Zylinders A BCD gezählte Koadmatss ein (in 
Abb. 56a ist s= FM) und erhalten für /(x) im Falle eines Mediums, das für 
seine Eigenstrahlung durchlässig ist, den Ausdruck 

ale 
I(@) = | i(r)ds. (21.2) 


Andererseits ist 
s= Yr— (R+ 9°, 
rdr 2 (21.3) 


ds a  ...% 
| YR—(R+ 2% 
Folglich ist 


| r—(R+% 


R+z 


(21.4) 


An Stelle von r führen wir die Höhe f über der Basis der Chromosphäre ein (in 
Abb. 56a ist {= @M). Dann ist 


oO 


I IMELAU_ (21.5) 
Par = +9 N? — (R+x% oo. 
Die Chromosphäfre ist ein Gebilde von verhältnismäßig geringer Ausdehnung, 


so daß für x > 15000 km 5’ praktisch gleich Null ist. Daher. können wir im 
Innern der gesamten Chromosphäre f und x gegenüber. R vernachlässigen und 


I(x) = 


$ 21. Die Chromosphäre. Die Flocculi. Die chromosphärischen Eruptionen 361 


finden als Ergebnis 5 \ 
I(x) = Y2R nn. (21.6) 


Dies ist eine ABzusche Gleichung; ihre Lösung wird durch die Gleichung 


Id Inaf 


ia) = 21.7) 
gegeben. 

Die Gleichungen (21.1) und (21.7) gestatten es, aus, "der Funktion I(x) die 
Funktion 7’ (x) zu ermitteln, 

Die Reduktion der Beobachtungen zeigt, daß E (x) sähe in der Gestalt 
einer Exponentialfunktion 

| E(x) = AeP* (21.3) 

oder in Gestalt einer Summe 


E(x) = Ayctı? 4 A,eP® (21.9) 


dargestellt werden kann. 

Bisweilen ist auf der rechten Seite der Gleichung (21.9) ein drittes Glied von 
analoger Bauart ‚hinzuzufügen. Da sich die Approximation (21.8) in den meisten 
Fällen als genau genug erweist, betrachten wir sie im folgenden. Führen wir 
(21.8) in (21.1) ein, so erhalten wir 


I(x) = AßeP®. (21.10) 


Hierauf setzen wir (21.10) in (21.7) ein. Dann finden wir 


3 
AB2 
(x) = ApF_ ps (21.11) 
Y2nR | 
und ebenfalls 
3 
e2 
’(0) = z = (21.12) 
Y2rR 


In Tabelle 14 sind die Werte der in die Formel (21.11) eingehenden Kon- 
stante ß und ebenfalls Ig A aufgeführt. Die Angaben sind von W.P. WyasA- 
NIZYN aus Spektrogrammen der Finsternis vom Jahre 1941 abgeleitet [36]. 

Um aus der Tabelle 14 geeignete Folgerungen über die Dichteverteilung der 
- Elemente mit der Höhe ziehen zu können, gehen wir zunächst von 5’ auf die 
Zahl der emittierenden Atome in 1 cm? über. Wenn in 1 cm? n, Atome, die eine 
Emission in einer vorgegebenen Linie mit dem Übergang ki bewirken, ent- 
halten sind, gilt wie in (20.1) 

RZ, N, Ayıhvn 


en 21. 
j dr ( 1.13) 
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Tabelle 14 
Linie ß-10"8 lg A | Linie ß-10-8 lg A 
H, Ha 0,90 16,17 Ca, 4227 1,33 14,08 
HB 1,20 15,71 Ca II, 3969 0,92 15,76 
Hy 1,30 15,48 3934 0,85 15,76 
Hö, 1,32 15,32 Ti II, 4572 2,60 13,56 
He 1,30: 15,15 4550 1,58 13,95 
Hs 1,42 15,07 4564 1,63 13,33 
H9 1,37 14,75 Mn, 4034,5 
H 10 1,45 14,60 4033 1,96 13,52 
Hall 1,46 14,43 4031 
H12 1,47 14,45 Fe, 4384 0,91 13,04 
u13 1,52 14,44 4064 1,28 13,30 
H 14 1,60 14,27 4046 1,14 13,53 
Hl5 1,55 14,15 3860 1,36 14,14 
H 16 1,68 14,08 3856 1,69 13,24 
H 17 1,70 13,75 Fe II, 5018 1,32 13,55 
Hs 2,04 13,60 4924 1,34 13,53 
He, 5016 1,69 13,69 4584 1,23 13,30 
4922 1,32 13,49 4233 1,54 13,70 
4713 1,96 | 14,33 4523 1,37 12,94 
5876 0,88 14,90 Sr II, 4216 1,58 13,90 - 
4472 1,11 14,05 4078 1,60 14,55 
4026 0,75 :13,48 Ba II, 4934 (2,05) (14,58) 
Mg, 5184 1,64 | 1410 | 
aa 1,22 13,98 


Folglich erhalten wir nach (21.13) und (21.11) 


3 
_ 4 AB? 
u Y2nRAyıhv;, 


Somit können wir, wenn wir aus den Beobachtungen ß und A ermittelt 
haben und A,, kennen, die räumliche Konzentration der Atome im oberen 
Anregungszustand als Funktion der Höhe x in der Chromosphäre berechnen. 

Unser Hauptinteresse gilt jedoch nicht dem Verhalten der Größe n, (x), die 
die Konzentration der Atome im k-ten Anregungszustand charakterisiert, son- 
dern dem Verhalten der Funktion n (x), die für die Konzentration aller Atome 
(oder Ionen) eines vorgegebenen Elementes, in welchem Anregungszustand sie 
sich auch befinden, charakteristisch ist. Weil sich gewöhnlich die meisten Atome 
(oder Ionen) eines vorgegebenen Elementes im Grundzustand befinden, ist es 
von Interesse, sich über das Verhalten der Funktion n, (x), die die Konzen- 
tration der im Grundzustand befindlichen Atome angibt, Klarheit zu verschaffen. 


n, e-Pe, (21.14) 
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Wenn dasVerhältnis n, (x): n, (x), d.h. der Grad der Anregung in der Chromo- 
sphäre, nicht mit der Höhe x veränderlich wäre, würde das Verhalten der Funk- 
tion n, (x) auch für das Verhalten der Funktion n, (x) maßgebend sein, und wir 
würden die wirkliche Verteilung der Atome eines vorgegebenen Elementes mit 
der Höhe kennen. 

Auf den ersten Blick kann man erkennen, daß die Voraussetzung der Kon- 
stanz des Verhältnisses n,(x):n, (x) für die Ohromosphäre begründet ist. Be- 
trachten wir einen beliebigen Übergang k — i, z. B. den Übergang k — 1. Eine 
Selbstabsorption sei in der betrachteten Linie nicht vorhanden. Wir setzen 
ferner voraus, daß die Atome vom i-ten Zustand in den k-ten Zustand durch 
von unten in die Chromosphäre gelangende photosphärische Strahlung, 
die natürlich durch die entsprechende, beim Übergang i — k entstehende Ab- 
sorptionslinie geschwächt wird, angeregt werden. Dann ist wegen der Durch- 
sichtigkeit der Chromosphäre innerhalb der betrachteten Linie die Dichte o,, 
der anregenden Strahlung im Bereich der gesamten Chromosphäre praktisch 
konstant. Folglich wird sich auch das Verhältnis n,(x):n,(x) nicht merklich 
ändern. 

An dieser Stelle entstehen jedoch einige Schwierigkeiten, die wir zum Teil 
schon im vorangehenden Paragraphen betrachtet haben. Erstens sind einige 
Emissionslinien aus dem Chromosphärenspektrum nicht frei von Selbstab- 
sorption. Zweitens spricht die Existenz der He I- und He II-Linien in Chromo- 
sphärenspektren (und außerdem zahlreiche andere Umstände) dafür, daß wir 
es mit anomalen Anregungsbedingungen zu tun haben, die sich mit der Höhe 
ändern können. Insbesondere ist es möglich, daß in der äußeren Chromosphäre, 
wo die kinetische Temperatur anomal hoch ist (siehe S. 368), Anregungs- 
prozesse durch Elektronen eine wesentliche Rolle spielen. Immerhin hat man 
Grund zu der Annahme, daß Anomalien in den Anregungsbedingungen bei hin- 
reichend hohen Anregungspotentialen, die größer als 10 eV sind, auftreten: 

Gleichzeitig kann man annehmen (siehe S. 372/373), daß bei den meisten 
Linien die Anregung der entsprechenden Niveaus durch Strahlung von an- 
nähernd konstanter Dichte o,, bewirkt wird; in diesem Fall ist das Verhältnis 
N,:7, ebenfalls näherungsweise konstant. 

Bei den Helium- und Wasserstofflinien ist die Situation unbestimmter, jedoch 
kann sich anscheinend auch hier n,: n, in der Chromosphäre nicht mehr als eine 
Größenordnung ändern. Für das genauere Studium der Fälle mit &, > 10 eV 
ist. es erforderlich, die Frage des Anregungsmechanismus der Atome in der 
Chromosphäre zu klären. 


2. Die Selbstabsorption, 
Das Gesetz der Änderung der Materiedichte mit der Höhe 


Das Studium der Selbstabsorption in einigen Linien erfordert ebenfalls eine 
besondere Beachtung. Die Selbstabsorption verzerrt das Gesetz der Änderung 
von 5’ (x) und verringert ebenfalls fiktiv n,. Im Hinblick hierauf behandeln wir 
kurz das gegebene Problem. 
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Wir betrachten. wieder den Zylinder ABOD (Abb. 56a), der in Richtung 
des Sehstrahls orientiert und in der Höhe x über der Basis der Chromosphäre 
gelegen ist. Es sei N, die Anzahl der Atome, die in diesem Zylinder enthalten 
sind und dem unteren, i-ten Niveau der emittierenden Atome mit den Über- 
gängen k — i entsprechen. Dann können wir von der Gleichung (20.9) Ge- 
brauch machen. Wir schreiben sie folgendermaßen um: 


gR,„=el,—kP,=1% f (1 e""i)dv. (21.15) 


Wenn wir für N, verschiedene kontinuierlich anwachsende Größen vorgeben, 
können wir für diese N, das Integral auf der rechten Seite von (21.15) aus- 
rechnen.!) Als Ergebnis erhalten wir eine „Wachstumskurve‘, die eine Be- 
ziehung zwischen N, und R,, herstellt. In’ dem Bereich der Kurve, wo N, klein 
ist, X, = N;,s,, <&]1, ist R,; proportional N; f;,. Im Übergangsgebiet kann man 
eine Interpolationsformel benutzen, in der R,, proportional YIn N ,f;, ist; im 
letzten Bereich, wo N, (und X,) sehr groß ist, ist R,, proportional YN,;f;,. 

Wir setzen jetzt voraus, daß ein Gesetz von. der Gestalt (21.14) gilt: 


= mer. (21.16) 
Hier ist n; ‚die Größe n, in der Basis der Chromosphäre, wobei wir an Stelle 
von & im Exponenten f eingeführt häben. | 
“Wir entnehmen der Abb. 56a, daß 


een he l 
F=VR+DP+F—- Rre+z,: (21.17) 
und erhalten für N: 
+ 60 a 
er 2 Ei 
N - [nis -V 2 ne Be — NieP®, (21.18) 
wobei = P 
= ze (21.19) 


die Zahl N, in der Basis der Chromosphäfre ist. 

Somit besitzt im Falle der Gültigkeit der Formel (21.16) das Gesetz der 
Änderung der Größe (21.18) die gleiche exponentielle Gestalt. 

Unter Benutzung von (21.18) können wir aus der theoretischen Abhängig- 
keit zwischen R,,und N, die Abhängigkeit zwischen R,,und x ermitteln, wobei 


1) Über eine ausführliche Darstellung von analogen Rechnungen siehe [2, $.182-185]. 
Hierbei ist angenommen, daß der Absorptionskoeffizient durch die Strahlungsdämpfung 
und den DorrLer-Effekt bestimmt wird. Den Einfluß der Stoßdämpfung können wir: 
wegen der geringen Dichte der Chromosphäre vernachlässigen. 
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die Form der graphischen Darstellung durch den Parameter 8 bestimmt wird. 
Mit anderen Worten, wir haben eine’ Schar theoretischer „Wachstumskurven“, 
die vom Parameter ß abhängen, Dieser Parameter spielt die gleiche Rolle wie 
der Parameter Z in der zueore der Wachstumskurven für die Absorptionslinien 
(siehe $ 12). 

Wir setzen jetzt voraus, daß P, in der ganzen Chromosphäre konstant ist. 
Dann können wir, nachdem I,, für verschiedene Höhen x aus den Beobach- 
tungen bestimmt ist, eine empirische Wachstumskurve konstruieren (die lg I,, 
mit lg x in Beziehung setzt), deren Normierung auf der lg R,,„-Achse genau bis 
auf den (einstweilen noch unbekannten) Summanden lg P, festgelegt ist. Nach- 
dem wir die empirische Wachstumskurve ermittelt haben, versuchen wir, die. 
beste Übereinstimmung mit einer zu der Schar der theoretischen Wachstums- 
kurven gehörenden Kurve zu erzielen. Hierdurch werden der Parameter P-und 


N‘ und P, bestimmt. Diese Methode zur Bestimmung von ß,.N? und P, ist 
völlig analog der Auffindung der entsprechenden Z, N, und», in der Theorie der 
Wachstumskurven. 

Die auf die angegebene Weise ermittelten Größen B und. N? sind schon von 
dem Einfluß der Selb aD befreit. Wir können sie dazu benutzen, um 
nach Formel (21.19) die Zahl n; der Atome in 1 cm? auf dem der Basis der 
Chromosphäre entsprechenden Niveau zu bestimmen. 

Die grundlegende Voraussetzung für die vorliegende Methode ist die Kon- 
stanz der Anregungsfunktion P, in der gesamten Chromosphäre. Wenn wir 
näherungsweise den Verlauf der Abhängigkeit der Funktion P, von x kennen 
würden, gewänne die Methode in beträchtlichem Maße an Strenge. Bei der 
Anwendung der betrachteten Methöde- muß man ebenfalls die Änderung. der 
Turbulenzgeschwindigkeit ?, in der Chromosphäre mit der Höhe berücksichtigen. 
"Endlich muß man beachten, daß das Gesetz (21.16) in einigen Fällen nur sehr 
angenähert gültig ist. 

Mit Hilfe der beschriebenen Methode hat man festgestellt, daß die Zahl der 
im zweiten Anregungszustand über 1 cm? der Basis der Chromosphäre befind- 
lichen Atome gleich 2 - 101? beträgt!), wenn auch diese Zahl anscheinend zu 
groß ist, da die Zunahme der Turbulenzgeschwindigkeit mit der Höhe (siehe 
S. 374) nicht berücksichtigt wurde. 

Die Berücksichtigung der Selbstabsorption ändert gewöhnlich die direkt aus 
den Beobachtungen ermittelten ß nur unbedeutend. Diese Änderungen sind 
bei den stärksten Linien des Chromosphärenspektrums, den Call-Linien H 
und K, am größten. In diesem Fall vergrößert sich das in Tabelle 14 stehende ß 
etwa um das Doppelte. Meistens ist die Korrektion wegen der „Selbstabsorption“ . 
jedoch kleiner. Unter Beachtung unserer Ausführungen und der an früherer 
Stelle von uns gemachten Bemerkungen über die näherungsweise Konstanz 
des Verhältnisses n,:n, verweisen wir auf die Angaben der Tabelle 14 und 
beachten hierbei die Formel (21.14). Wir vergleichen die in dieser Tabelle 


1) G.CıLLıE and D. MENZEL, The physical state of the solar chromosphere. Harvard Cire. 
410, 1935. 
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stehenden ß mit den f,, die sich aus der Anwendung der Formel des hydro- 
statischen Gleichgewichtes (20.26) ergeben. Letztere schreiben wir folgender- 
maßen: 


EL ee 
n (x) = n®e RT" nee”. (21.20) 


Wenn wir für die Temperatur der Chromosphäre die Grenztemperatur der 
Sonne 7’ = 4630° einsetzen, finden wir, daß für Kalzium ß, = 284,3 - 10-® und 
für Wasserstoff P, = 7,15 - 10° em! gilt, 

Somit sind die aus den Beobachtungen ermittelten $ (Tabelle 14) beträcht- 
lich kleiner als die ß,. Besonders tritt dies bei dem Vergleich von ß und P, für 
Kalzium hervor, wo ß, = 190 - ß ist (ß ist mit Berücksichtigung der Selbst- 
absorption für Ca von der Größenordnung 1,50 - 102). 

Diesen Sachverhalt darf man jedoch nicht als einen Einfluß der Ionisation, 
die mit der Höhe zunimmt, erklären (d.h. dadurch, daß die Verzögerung der 
Dichteabnahme der Kalziumionen mit der Höhe auf Kosten einer schnelleren 
prozentualen Zunahme der Ionen gegenüber den neutralen Atomen vonstatten 
geht). Aus den Intensitäten der Resonanzlinien kann man schließen, daß der 
Prozentsatz der neutralen Ca-Atome gegenüber dem Prozentsatz der lonen in 
der Chromosphäre verschwindend klein ist und daß daher die Zunahme der 
Zahl der Ionen auf Kosten der Zahl der neutralen Atome sich nicht merklich 
auf die Ionendichte auswirken kann. Die Abnahme der Call-Atome mit der 
‚Höhe infolge Ionisation kann aber nur den beobachteten Wert von ß erhöhen. 
Das gleiche gilt auch für Wasserstoff. Allerdings liegen Gründe für die Annahme 
vor, daß anomale Strahlungsbedingungen, insbesondere die Zunahme der 
Intensität durch Rekombinationen mit der Höhe infolge zunehmender Ioni- 
sation des Wasserstoffs, eine anomale Verteilung des Wasserstoffs (kleines ß) 
hervorrufen können. Jedoch muß die chemische Zusammensetzung aller Ge- 
bilde der Sonnenatmosphäre gleich sein, da in ihr durchmischende turbulente 
Strömungen vorhanden sind (siehe $ 20). Doch dann muß f für den Wasserstoff 
unter Berücksichtigung aller (neutralen und ionisierten) H-Atome genauso 
groß sein wie für die anderen Elemente und besonders für Ca. Auch in diesem 
Fall ist ß für H beträchtlich kleiner als ß,; es ist gleich 7,5 - 10°® cm. 

Folglich wirken in der Chromosphäre außer den gewöhnlichen elastischen 
Kräften eines erwärmten Gases noch zusätzliche Kräfte der Schwerkraft ent- 
gegen. Bevor wir uns jedoch mit einer möglichen Deutung dieser Tatsache be- 
schäftigen, machen wir uns noch mit anderen für den physikalischen Zustand. 
der chromosphärischen Gase charakteristischen Daten bekannt. 


3. Die Elektronenkonzentration. Die Elektronentemperatur 


Zunächst wollen wir die Frage nach der Elektronenkonzentration rn, unter- 
suchen. Man kann n, erstens aus der Formel (15.1) bestimmen. Auf das bei der 
Anwendung von (15.1) zu benutzende 7 für die verschiedenen Schichten der 
Chromosphäre werden wir später eingehen. Zweitens kann man unter der 
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Voraussetzung, daß auch in der’ Chromosphäre die meisten freien Elektronen 
durch die Ionisation des Wasserstoffs entstehen, n, durch Formel (20.16) be- 
stimmen. Daß diese Voraussetzung begründet ist, siehe S. 369/370. 

Drittens können wir n, auch aus der Formel (20.22) bestimmen. Aus dieser 
Formel folgt, daß der auf 1 cm? bezogene Emissionskoeffizient 5, für das Re- 
kombinationsleuchten gleich 

672 4,66 ee un 
„— ee Lu ee es a #le (21.21) 
3/3 8 (2nm,kT,)2 


ist. 

Wenn wir aus den Beobachtungen mit Hilfe der Formel (21.11) 5,(x) für das 
BALMER-Kontinuum (oder PAscHEn-Kontinuum) bestimmt haben, können 
wir nach (21.21) n, bei bekanntem 7, ermitteln. (Mit dieser Methode kann 
man rn, auch für Protuberanzen bestimmen. Zu diesem Zweck muß s, die Dicke 
der Protuberanz in der vorgegebenen Richtung, aus Formel (20.22) bekannt 
sein.) Am besten führt man dies für Frequenzen aus, die in der Nähe der Serien- 
grenze liegen, wo hv = x, , ist und folglich ein Fehler in dem angenommenen 
Wert von T, nur in die im Nenner der rechten Seite von (21.21) stehende 

3 


Größe T, eingeht. Auch hier wird angenommen, daß die Zahl der freien Elek- 
tronen in der Chromosphäre im wesentlichen durch die Ionisation des Wasser- 
stofs bestimmt wird. Die Berücksichtigung der durch die Ionisation der Metalle 
entstehenden Elektronen vergrößert den Wert n.. 

Mit Hilfe der beschriebenen Methode fand man, daß n, in der Basis der 
Chromosphäre von der Größenordnung 2 - 1041-5 - 10H und p, bei T, = 5000° 
von der Größenordnung 0,1-0,3 bar. ist. 

Mit zunehmender Höhe x nimmt die Elektronenkonzentration verhältnis- 
mäßig langsam ab. In der Höhe x = 4000 km besitzt n, die Größenordnung 
21010, in der Höhe x = 10000 km die Größenordnung 2: 10° und in der 
Höhe x = 13000 km die Größenordnung 10°. 

Wir wenden uns jetzt dem nächsten Parameter zu, der Elektronentemperatur 
T,. Eine der möglichen Methoden zur Bestimmung von T,, für die Chromosphäre 
wie auch für die Protuberanzen ist das Studium der Energieverteilung im 
Rekombinationsleuchten des Wasserstoffs jenseits der Grenzen der BALMER- 
und der PASCHEN-Serie. Die Ausgangsformel ist die Formel (21.21), nach der 

hy 
j,—= Ce *T: ist, wobei C eine gewisse Konstante bedeutet. Aus dem Vergleich 
dieses Gesetzes mit den Beobachtungen finden wir T',. Von MENZEL und CILLIE 
nach dieser Methode ausgeführte Messungen ergeben für die Basis der Chromo- 
sphäre einen Wert von etwa 5000°. W. A. Krart) erhielt nach derselben Me- 
thode für Höhen von 7000 bis 8000 km T, = 6200°. 


1) W.A.Krar, Das Spektrum der Chromosphäre und der schwachen Protuberanzen. 
Mitteilungen des Astronomischen Hauptobservatoriums Nr.147, 1, 1951 (B. A. Kpar, Ö 
CHEKTPe xpoMocheptI u cNAaÖBIX IpoTy6epanıep. Ussectun TAO, No.147, 1, 1951). 
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Eine zweite Methode, die eine gewisse Vorstellung von dem Verlauf von T, 
innerhalb der Chromosphäre zu geben vermag, ist die Untersuchung der von 
der Sonne emittierten Radiostrahlung. Die allgemeinen Grundzüge dieser Me- 
thode werden im folgenden Paragraphen behandelt. An dieser Stelle legen wir 
nur kurz die Ergebnisse der entsprechenden Beobachtungen dar. 

Bedauerlicherweise ist für die niedrigsten Schichten der Chromosphäre die 
Bestimmung von T', in dem Wellenlängenbereich der bisher benutzten Radio- 
wellen nicht möglich (die starke Absorption der Radiowellen verhindert dies). 
Glaubwürdige Ergebnisse erhält man für Höhen, die größer als 3000-5000 km 
sind. Es zeigt sich, daß in einer Höhe von 5000 km die kinetische Temperatur T, 
etwa 6000° beträgt. Mit zunehmender Höhe wächst sie zunächst langsam, dann 
aber schnell an. In der Höhe x = 10000 km beträgt T', etwa 20000-30000°. .In 
Höhen von etwa 15000 km ist 7’, schon sehr groß und übersteigt möglicher- 
weise 100000°. | 

‚Für eine relativ niedrige Temperatur 7, in der Basis der Chromosphäre spre- 
chen noch andere Tatsachen. So würde ein hohes 7’, in den niedrigen Schichten 
der Chromosphäre zu einem sehr großen Überschuß an ultravioletter Strahlung 
in der Chromösphäre führen, was den Beobachtungen in der Ionosphäre wider- 
spricht. Ferner müßten wir beim. Vorhandensein eines großen 7’, in der Basis 
der Chromosphäre im Chromosphärenspektrum gewisse verbotene Linien beob- 
achten, es sind aber keine vorhanden. Der Wert von 30000° für 7, in der Basis 
der Chromosphäre, der von vielen Autoren „begründet“ worden ist, hätte zur 
Folge, daß das Spektrum der Chromosphäre dem Spektrum eines Sterns vom 
Typ B oder O ähnlich sein müßte,. was ebenfalls den Beobachtungen voll- 
kommen widerspricht. 

Somit können wir annehmen, daß die kinetische Temperatur der unteren 
Schichten der Chromosphäre relativ niedrig ist und nur in den Höhen, die 
8000-10000 km übersteigen, größer als 10000° ist. Dies ist eine äußerst wichtige 
Tatsache für die Physik der Chromosphäre. 


4. Die Tonisatioh der Atome 


Wir betrachten jetzt das Problem der: Ionısation der Atome in der Chromo- 
sphäre. Es liegt auf der Hand, daß im Hinblick auf den relativ niedrigen Wert 
von n, in der Chromosphäre nach (5.11) der lonisationsgrad höher sein muß 
als in den äußeren Schichten der Photosphäre. In Wirklichkeit ist er noch 
höher als aus der Anwendung von (5.11) folgt. Dies kann man allein aus dem 
Vorhandensein der HeII-Linie 4686 Ä im Spektrum der Chromosphäre schlie- 
ßen. Hierbei sind die beobachteten Anomalien um: so größer, je höher das ent- 
sprechende’ Ionisationspotential ist. Wir erinnern daran, daß die Protuberanzen 
das gleiche Verhalten zeigen. 

Wir betrachten die Ionisation des Wasserstoffs in den unteren Schichten der 
Uhromosphäre (bis zu einer Höhe von 2000 km). Zunächst zeigen wir, daß die 
Elektronen in der Chromosphäre tatsächlich durch Ionisation des Wasserstoffs 
‚entstehen. 
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Auf Grund der Beobachtungen und der früher angestellten Überlegungen 
hinsichtlich der Selbstabsorption können wir die Konzentration. der Call- 
Atome in der Höhe x = 0, die sich im Grundzustand befinden, d.h. die Zahl 
dieser Atome in lcm?, berechnen. Nach Menxzeu und CitLı ist sie gleich 
3. 10°. Außerdem kann man diese Zahl wie gewöhnlich näherungsweise mit der 
Konzentration der in sämtlichen Anregungszuständen befindlichen Atome des 
Call identifizieren. 

Andererseits zeigt der Vergleich des Spektrums der unteren Schichten der 
Chromosphäre mit den Spektren der gewöhnlichen. Sterne, daß hinsichtlich der 
relativen Intensitäten der Metallinien das erstere — grob gesprochen — den 
Spektren der Sterne vom Typ gF5 ähnelt. (Eine genaue Zuordnung vorzu- 
nehmen ist nicht möglich, weil beispielsweise der Typ dieser Schichten in 
bezug auf die Metallinien später und in bezug auf die Heliumlinien früher als 
gFö ist.) In den Atmosphären der zu diesem Typ gehörenden Sterne befinden 
sich die Metalle hauptsächlich im einfach ionisierten Zustand. Daher haben wir 
allen Grund zu der Annahme, daß sich auch in den unteren Schichten der 
Chromosphäre die Metalle vorwiegend im einfach ionisierten Zustand befinden. 
Hieraus folgt insbesondere, daß die Zahl der durch die lonisation von Ca er- 
zeugten freien Elektronen in I] cm? für die Basis der Chromosphäre gleich der 
eben angegebenen Zahl 3 - 10% ist. Benutzen wir diese Zahl und berücksichtigen 
wir, daß sich alle Metallatome vorwiegend im einfach ionisierten Zustand be- 
finden, so können wir mit Hilfe der Tabelle 1 die Zahl der freien Elektronen be- 
rechnen, die durch die Ionisation aller Metallatome entstehen. [Das Element, 
das sich am besten für solche Rechnungen „eignet“, ist das Eisen, bei dem das 
zweite Potential relativ groß, nämlich 16,5 eV, ist. Die Voraussetzung, daß 
n (Felll):n (Fell, <1 ist, ist in noch stärkerem Maße gerechtfertigt als für 
Kalzium. Zuverlässige Werte für n (Fell) liegen jedoch zur Zeit noch nicht vor.] 
Hierbei erhält man Werte, die um ein bis zwei Größenordnungen kleiner sind 
als die unmittelbar aus den Beobachtungen ermittelten Werte n,. Außerdem ist 
der angegebene Wert n, (Call) = 3 10% zu groß, weil bei seiner Auffindung 
nicht das Anwachsen der Turbulenzgeschwindigkeit in der Chromosphäre mit 
der Höhe berücksichtigt worden ist. Folglich muß noch irgendeine zusätzliche 
Elektronenquelle existieren. Es ist klar, daß diese Quelle nur der Wasserstoff 
sein kann. Im Hinblick hierauf können wir annehmen, daß n, = r» (HII) ist, 
wobei rn (HII) die Zahl der Protonen in 1 cm? ist. 

Wir gehen von diesen Überlegungen und von der Konstanz. der relativen 
chemischen Zusammensetzung aller Schichten der Sonnenatmosphäre aus und 
können dann den lonisationsgrad des Wasserstoffs in der unteren Chröomo- 
sphäre ausrechnen [33, $ 31]. Wir können unter der Annahme, die im Einklang 
mit unseren Ausführungen steht, daß n (Call) = 3 10° für die Basis der 
Chromosphäre praktisch die Gesamtzahl der Ca-Atome in I cm? angibt, nach 
Tabelle 1 n(H), die Gesamtzahl der Wasserstoffatome in 1 cm?, ausrechnen. 
Andererseits kennen wir n(HII) = n,. Folglich können wir unmittelbar das 
Verhältnis n(H II):n(H), d.h. den Ionisationsgrad x&a des Wasserstoffs an 
der Basis der Chromosphäre, berechnen. Für andere Höhen (die unteren Schich- 
ten der Chromosphäre) können wir n (Ca II) aus der Formel (21.16) bestimmen, 
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in der man ß unter Berücksichtigung der Selbstabsorption berechnen muß, Aus 
entsprechenden Rechnungen geht hervor, daß xp an der Basis derChromosphäre 
'etwa 0,02-0,03 und in der Höhe x = 1500 km’ schon etwa 0,5 beträgt. In noch 
größeren Höhen liegt xp in der Nähe von Eins. Somit ist in den ‘untersten 
Schichten der Chromosphäre der Wasserstoff vorwiegend neutral, und hier 
„liefert‘‘ wegen seiner großen prozentualen Häufigkeit der Wasserstoff prak- 
tisch alle freien Elektronen. Jedoch ist auch hier die Ionisation des Wasser- 
stoffs.-hundertmal größer, als sich nach der Formel (5.11) mit 7 = 5000° und 
N, =.2 : 101! cm"? berechnet. Mit wachsender Höhe nimmt diese Anomalie zu. 
Es ist klar, daß die Gleichung n, = n(H.II) mit zunehmender Höhe immer 
genauer wird, da die Elektronen in der gesamten Chromosphäre hauptsächlich 
durch die Ionisation des Wasserstofis entstehen. 

Grundlegend für die betrachtete Methode ist die Voraussetzung über die 
Konstanz der chemischen Zusammensetzung der gesamten Sonnenatmosphäre. 
Bei den Metallen wird die Ähnlichkeit der chemischen Zusammensetzung der 
Photosphäre und der Chromosphäre unmittelbar durch Beobachtungen be- 
‚stätigt. Insbesondere spricht das Auftreten der schweren Atome, wie La, Ce, 
Pr usw., in der Chromosphäre dafür, daß durchmischende Ströme auch in der 
Chromosphäre einen entscheidenden Einfluß besitzen. 

Wir wenden uns jetzt dem Helium zu. Die Gesamtzahl der Heliumatome in 
1 cm? für die unteren Schichten der Chromosphäre kann man nach der gleichen 
‚Methode ermitteln, die von den bekannten Größen n(Ca Il) = n(Ca) und der 
Tabelle 1 Gebrauch macht. Hierbei setzen wir erneut voraus, daß die chemische 
Zusammensetzung in allen Höhen der Chromosphäre gleich und mit der chemi- 
‚schen Zusammensetzung der Photosphäre identisch ist. | 

Die Konzentration n (He II) kann man mit Hilfe der Formel (20.14) finden. 
Wir können nämlich das Orthohelium als ein gewisses Element mit dem loni- 
sationspotential 4,7 eV ansehen, da die Triplett- und Singulettsysteme des 
Heliums nicht kombinieren. Bei einem derart kleinen Wert des Ionisations- 
potentials (und folglich auch der Anregungspotentiale) kann die Anwendung 
der „Gleichgewichtsformel‘“ (20.14) keine merklichen Fehler hervorrufen, weil 
‘die Anomalien bei Energien von größenordnungsmäßig 10 eV beginnen. Somit 
können wir nach der Bestimmung von n,,, aus den absoluten Intensitäten der 
‚Heliumtripletts nach (20.14) n, = n(He II) bestimmen, wenn wir die oben an- 
gegebenen Werte für n, annehmen und für T etwa 5000-6000° einsetzen. 

 Schließlich.können wir das Verhältnis » (HeIll):r(HeII) ebenso wie bei den 
‚Protuberanzen ausder Formel (20.18) erhalten, wobei n, :n,=n(Hell):n(Helli) 
‚ist. Hierbei sind natürlich die in bezug aufdie Anwendbarkeit der Formel (20.18) 
gemachten kritischen Bemerkungen zu beachten. 

Unter Zugrundelegung unserer Ausführungen können wir die Ionisation des 
Heliums auf den verschiedenen Niveaus der Chromosphäre ‚berechnen. Ent- 
‚sprechende Rechnungen unter Verwertung der vorliegenden Beobachtungen 
‘führen zu Ergebnissen, die den bei Wasserstoff gefundenen analog sind: 

1. Bis zu den Höhen von einigen tausend Kilometern macht das Verhältnis 

n(He):n(HeII) einige Größenordnungen aus, d.h., in diesen Hohen: ist das 
‚Helium vorwiegend neutral. 
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2. Der gefundene Ionisationsgrad ist in allen Schichten der Chromosphäre 
höher, als aus der Ionisationsformel (5.11) folgt. Hierbei ist dieser Überschuß 
für die zweite Ionisation größer als für die erste (Zunahme der Anomalie mit 
wachsendem x,). 


3. Die Zunahme der Ionisation mit der Höhe geht schneller vor sich, als durch 
die Abnahme von n, mit der Höhe bedingt sein könnte. 


Somit müssen wir sowohl beim Wasserstoff als auch beim Helium erstens 
für die anomal hohe Ionisation der Atome dieser Elemente und zweitens für 
das Anwachsen dieser Anomalie mit wachsendem chromosphärischem Niveau 
eine Erklärung finden (die gleichen Anomalien müssen auch bei den ionisierten 
Metallen auftreten, deren zweites Ionisationspotential groß genug ist). Die auf- 
gezählten Tatsachen können keine Folge der anomal hohen kinetischen Tem- 
peratur der Chromosphäre und ihres Anwachsens mit der Höhe sein, weil — wie 
wir gesehen haben — die kinetische Temperatur der unteren Schichten der 
Chromosphäre verhältnismäßig klein ist. Der Einfluß der Stöße kann nur in 
den äußeren Schichten der Chromosphäre von Bedeutung sein. 

Nach I. S. SCHKLOWSsKI können die erwähnten Tatsachen zum großen Teil 
(ebenso wie bei den Protuberanzen) durch das Ionisationsvermögen der ultra- 
violetten Strahlung der Sonnenkorona erklärt werden. Der Wasserstoff wird 
in den weiter außen liegenden Schichten der Chromosphäre durch die harte 
monochromatische Strahlung der Koronalinien (Ne VIIL, A = 776 A; MgX, 
A = 625 Ä) ionisiert. Beim Helium dagegen findet sowohl der Wert des Ver- 
hältnisses n (He) :» (He II) und »(He Il): rn(He III) an der Basis der Chromo- 
sphäre als auch das Gesetz der Änderung dieses Wertes mit der Höhe auf 
Grund der Photoionisation durch die ‚„‚kontinuierliche‘“‘ Komponente der ultra- 
violetten Koronastrahlung, die durch Rekombination freier Elektronen mit 
Protonen und «-Teilchen aus der Korona erzeugt wird, und durch einzelne 
Emissionslinien in fernem Ultraviolettbereich des Koronaspektrums ihre Er- 
klärung. | 

Jedoch ist anscheinend die Ionisation durch die Koronastrahlung nicht groß 
genug, um beim Wasserstoff den großen Wert für das Verhältnis» (H II): »(HI) 
in der unteren Chromosphäre zu erklären. Die Ursache hierfür ist darin zu 
suchen, daß die optische Dicke der unteren Chromosphäre jenseits der Grenze 
der LyMAn-Serie (wo die Wahrscheinlichkeit für die Photoionisation des 
Wasserstoffs maximal ist) sehr groß ist und die entsprechende Koronastrahlung 
nur in sehr abgeschwächtem Zustand durch diese Schichten hindurchdringt. 

Worauf ist die anomal starke Ionisation des Wasserstoffs in der unteren 
Chromosphäre dann zurückzuführen? Es ist fürs erste noch schwierig, diese 
Frage zu beantworten. Wir weisen jedoch auf folgende Möglichkeit hin. Aus 
den Beobachtungen ergibt sich, daß die Chromosphäre kein kompaktes Ge- 
bilde ist. Sie besteht aus einzelnen aufwärts strebenden ‚„Halmen‘, was ins- 
besondere die Beobachter dazu veranlaßte, das Aussehen der Chromosphäre 
(„von der Seite‘ betrachtet) mit einer brennenden Steppe zu vergleichen. 
(Diese Ähnlichkeit wird noch durch den Umstand unterstrichen, daß die er- 
wähnten „Halme‘ keine stationären Gebilde sind. Sie ändern häufig ihre Nei- 
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gung gegen die Normale, und überhaupt ändert sich ähnlich der Granulation 
die feine Struktur der Chromosphäre fortwährend.) Andererseits zeigen die in 
den Koronalinien (hauptsächlich in der Linie 5303 Ä) durchgeführten Beob- 
achtungen, daß aus der Chromosphäre glühende ‚Materie in die Korona ge- 
schleudert wird, die die Temperatur der Korona, d.h. größenordnungsmäßig 
eine Million Grad, besitzt. Es ist durchaus möglich, daß diese Materie auch 
den Raum zwischen den erwähnten ‚„Halmen‘ der. Chromosphäre ausfüllt. In- 
folge ihrer geringen Dichte kann diese „Koronamaterie‘ das allgemeine Spek- 
trum der Chromosphäre nicht merklich ändern. Die Elektronen jedoch, die 
eine überaus hohe mittlere kinetische Energie besitzen, diese entspricht einer. 
Million Grad, können in die „Halme‘ der Chromosphäre (in ihre äußeren Teile) 
eindringen und dort eine anomale Ionisation des Wasserstoffs und Heliums 
hervorrufen. Diese Hypothese muß aber noch weiter ausgearbeitet werden. 


5. Der Anregungsmechanismus der Atome 


Wir betrachten jetzt die Frage, welche Prozesse für das Leuchten der Chromo- 
sphäre in den einzelnen Spektrallinien verantwortlich sind. 

Die Lösung des vorliegenden Problems wird dadurch erschwert, daß der 
Faktor, der die Ionisation des Wasserstoffs in den unteren Schichten der 
Chromosphäre bewirkt, unbekannt ist. Dieser Faktor wird auch auf die An- 
regungsprozesse der anderen Atome einen Einfluß ausüben. Wie schwierig das 
vorliegende Problem ist, geht daraus hervor, daß die Intensität der Helium- 
linien bei einigen Finsternissen in einer bestimmten Höhe über der Basis der 
‚Chromosphäre ein Maximum besaß und oberhalb und unterhalb dieser Höhe 
abfiel. 

Drei Quellen des chromosphärischen Leuchtens sind denkbar: 


1. Streuung der Photosphärenstrahlung an den Atomen der Chromosphäre; 
2. Rekombinationsprozesse mit nachfolgenden Kaskadenübergängen ; 
3. Anregung der Atome durch Stöße. 


Wir können annehmen, daß wenigstens in einigen Fällen, insbesondere für 
Wasserstoff und für Helium, die Rekombinationsprozesse die Hauptquelle für 
das Leuchten der Atome in den unteren Schichten der Chromosphäre sind. 
Hierfür spricht das ziemlich intensive Leuchten des chromosphärischen Wasser- 
stoffs jenseits der Grenze der BALMER-Serie, das natürlich reinen Rekombina- 
tionscharakter besitzt. Außerdem ergibt beim Wasserstoff und Helium die 
Streuung der Photosphärenstrahlung im Vergleich zu der beobachteten Enersgie- 
menge in den entsprechenden Linien eine viel zu geringe Energie. Zugleich 
können infolge des relativ kleinen 7‘, (und niedrigen ,) die Stöße in der unteren 
und mittleren Chromosphäre keine wesentliche Rolle spielen. 

Eines der Hauptmittel für die Lösung des betrachteten Problems ist die 
‚Untersuchung der Verteilung der emittierenden Atome auf die Quanten- 
zustände. Beim Wasserstoff ist dies insbesondere die Frage nach der relativen 
Intensität der Linien in der BALMER-Serie (oder PAscHEn-Serie). Wir er- 
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len aus den Beobachtungen die Folge der Verhältnisse I/(H«):I(HP) 

I(Hy):-- und müssen diese Folge (das sogenannte Dekrement) mit n Er- 
a vergleichen, die diese oder jene Theorie liefert. Diese wiederum muß 
auf der Lösung von Gleichungen vom Typ (20.11)-(20.13) fußen. Doch auch 
hier begegnet man ernsten Schwierigkeiten. Erstens sind für viele Übergänge 
0;, und O,,, die in die erwähnten Gleichungen eingehen, unbekannt. Zweitens 
sind die ersten Glieder der BALMER-Serie (H«x, Hß, Hy) durch Selbstabsorption 
verzerrt, deren genaue Berechnung Den noch nicht durchgeführt worden ist. 
(Die Selbstabsorption in den Linien Ho und Hß hat zur Folge, daß ihre maxima- 
len Intensitäten in den Grenzen von x = 0 bis x = 3000-4000 km sehr schwach 
mit der Höhe veränderlich sind.) Überdies treten noch zahlreiche weitere 
Komplikationen auf; insbesondere können in der äußeren Chromosphäre bei 
den Anregungsprozessen die Stöße eine große Rolle spielen (großes T,) usw. 

Bei den Metallen ist man sich über den relativen Einfluß des Rekombinations- 
leuchtens und der Streuung der Photosphärenstrahlung bisher noch völlig im 
unklaren. Anscheinend spielt der zweite Faktor eine bedeutendere Rolle. Wird 
nämlich die Anregung der Atome durch die Photosphärenstrahlung bewirkt, 
so wird das Verhältnis der Äquivalentbreiten ein und derselben Linie der 
„umkehrenden Schicht“ und der Chromosphäre (für die Chromosphäre die 
Emissionslinie) nicht von dem Anregungspotential des unteren Niveaus der 
Linie abhängen. Die von W. A. Krar (siehe Fußnote auf S. 347) an den Fe l- 
und TilI-Linien (an dem Material der Finsternis des Jahres 1945) durch- 
geführten Messungen ergeben, daß in der Tat eine derartige Abhängigkeit nicht 
existiert. 

Natürlich ist hier Hoch eine umfangreiche Arbeit zu leisten. 


6. Das Gleichgewicht in der Chromosphäre 


Jetzt müssen wir die Frage nach dem Gleichgewicht der Chromosphäre be- 
handeln. Wir haben gesehen, daß in der Sonnenchromosphäre außer den ge- 
wöhnlichen elastischen Kräften der erwärmten Gase und der Gravitation noch 
irgendwelche zusätzliche Kräfte wirksam sind, die vom Sonnenmittelpunkt 
weg,.d.h. nach außen, gerichtet sind. 

Als. erstes erhebt sich die Frage, ob sich die Wirkung dieser Kräfte über die 
ganze Chromosphäre erstreckt (möglicherweise auch auf die äußeren Schichten 
der Photosphäre) oder ob sie nur auf einige Gebiete beschränkt ist. Wie 
I. S. SchkLowsxı!) nachgewiesen hat, ist die Annahme begründet, daß der 
Einfluß der zusätzlichen Kräfte in den untersten Schichten der Chromosphäre 
bis zu Höhen von der Größenordnung 1000 km praktisch gleich Null ist. 

Tatsächlich sind die in Tabelle 14 aufgeführten Werte von ß gewisse Mittel- 
werte über die Höhe. Überdies müssen die Beobachter - wie wir schon erwähnt 


1) I. S. SCHKLOWSKT, Zur Frage der anomalen Dichteverteilung in der Chromosphäre. 
Abhandlungen der Akademie der Wissenschaften der UdSSR, 68, 829, 1949 (M. C. IIIkog- 
cKuUf,; KH Boupocy 06 aHOMANIbBHOM PäcıpenerieHnu INOTHOCTEÄ B xpomocdepe. JIoK- 
aanpı Aranemun HayK CCCP 68, 829, 1949). 
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haben - in der Formel für E (x) sehr häufig zwei Glieder berücksichtigen, so daß 
E(x) die Gestalt (21.9) annimmt. Entsprechend ändert sich auch die Form der 
Abhängigkeit n(x) von x. Nach den Angaben von zahlreichen Beobachtern 
[2, 8.458, 459] kann man die entsprechende Formel für n(x) (im Mittel für viele 
Elemente) folgendermaßen schreiben: | | 


n (x) = n? (0,982 59 10°°z 4 0,01863610°°2), (21.22) 


WiıLpr gibt auf Grund einiger Finsternisbeobachtungen für Fe und Ti eben- 
falls eine ähnliche Formel an. Im Mittel (unter Berücksichtigung der Beob- 
achtungsfehler usw.) ergibt sich, daß der Exponent f, im ersten Glied dieser 
Ausdrücke vom Typ (21.22) in der Nähe von ß, für Wasserstoff bei 7’ = 4600 
bis 5000° liegt. Dies kann man so.deuten, daß der Wasserstoff in den untersten 
Schichten der Sonnenchromosphäre durch die gewöhnlichen elastischen Kräfte 
der erwärmten Gase getragen wird. Infolge der Durchmischung der Sonnen- 
gase befolgen die Metalle ebenfalls dieses Gesetz. Wir weisen darauf hin, daß 
die aus den Beobachtungen ermittelten ß für He und H in den untersten Schich- 
ten der Chromosphäre sich sehr stark von denjenigen ß unterscheiden können, 
die die Metalle ergeben. Sowohl die Strahlung des Heliums als auch die Strah- 
lung des Wasserstoffs zeigen in der Chromosphäre ein völlig anomales Ver- 
halten, so daß man den zu langsamen Intensitätsabfall in den Linien der er- 
wähnten Elemente mit der Höhe vollständig durch die Zunahme des Einflusses 
der Rekombinationen mit der Höhe erklären kann. Hierfür spricht das Auf- 
treten eines Maximums für das Heliumleuchten in einer gewissen Höhe über der 
Basis der Chromosphäre. Es ist klar, daß dieses Maximum das Ergebnis zweier 
entgegengesetzt wirkender Faktoren ist: der Zunahme des Emissionsvermögens 
der He-Atome mit der Höhe und der Abnahme der Konzentration der He- 
Atome mit der Höhe. 

Wenn die angestellten Überlegungen über das Gleichgewicht der untersten 
Schichten der Chromosphäre sich durch weitere Untersuchungen bestätigen, 
können wir mit großer Gewißheit behaupten, daß die Verteilung der Photo- 
sphärengase mit der Höhe hauptsächlich durch die gewöhnliche Elastizität 
des erwärmten Gases und die Gravitation bestimmt wird [Gleichung (20.25)]. 

Das eben Gesagte bezieht sich nur auf Höhen bis zu 1000 km. Wenn wir da- 
gegen bei Höhen von der Größenordnung; 1000 km beginnen, treten gewisse zu- 
sätzliche Kräfte in Aktion, durch die die Chromosphäre getragen wird. Hierbei 
betonen wir noch einmal, daß man das „Getragenwerden‘“ der Chromosphäre 
nicht dadurch erklären kann, daß man in: das Gesetz des hydrostatischen 
Gleichgewichtes (21.20) eine genügend hohe Temperatur T einführt. Wir haben 
gesehen, daß die kinetische Temperatur der unteren und sogar der mittleren 
Chromosphäre tatsächlich verhältnismäßig niedrig ist. 

Wir wenden uns der Behandlung der Natur dieser Kräfte zu. 

Als Hauptkraft, die die Chromosphäre trägt, führte MıLne den Strahlungs- 
druck auf die Ca II-Atome ein. Auf Grund der Formel (20.28) durchgeführte 
Rechnungen zeigen, daß der auf die Ca II-Atome ausgeübte Strahlungsdruck 
in den äußeren Schichten der Chromosphäre praktisch mit der an diesen Atomen 
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angreifenden Schwerkraft genau im Gleichgewicht steht. Aus zahlreichen 
Gründen und in erster Linie aus dem Grunde, daß die Anzahl der Kalzium- 
atome in der Chromosphäre (wie in allen Bereichen der Sonnenatmosphäre) um 
das 5 - 10° fache kleiner ist als die Anzahl der Wasserstoffatome, erwies sich 
jedoch diese Theorie als nicht stichhaltig. Über eine Kritik der Mitw&schen 
Theorie siehe [10, 8. 116-117]. 

Zahlreiche Autoren bringen die Kräfte, die die Chromosphäre tragen, mit 
Turbulenzprozessen in der Chromosphäre in Verbindung. Die Untersuchung 
der Breiten der Chromosphärenlinien, die von vielen Beobachtern durchgeführt 
worden ist (0. A. MELnıkow, W.P. WsasanızyN, A. UnsöLp und anderen), 
zeigt, daß diese gewöhnlich größer sind, als man beim Auftreten einer rein 
thermischen Bewegung der Atome zu erwarten hätte. Hieraus zog man den 
Schluß, daß sich die Materie der Chromosphäre in einer Turbulenzbewegung 
befindet, wobei die mittlere Turbulenzgeschwindigkeit größenordnungsmäßig 
10-20 km/sec beträgt. Für das Auftreten von Turbulenzbewegungen in den 
äußeren Schichten der Chromosphäre spricht auch die komplizierte Faser- 
struktur dieser Schichten. Man hat Gründe zu der Annahme, daß die Turbu- 
lenzgeschwindigkeit mit der Höhe x anwächst. Hierfür spricht die Tatsache, 
daß die schwachen Linien, in denen man Strahlung bis zu Höhen x = 1000 km 
beobachtet, eine Turbulenzgeschwindigkeit zeigen, die nicht größer als 2 km/sec 
ist. | 
Wenden wir uns jetzt der Formel (21.20) zu. Je größer 2 d.h., je größer 


das Quadrat der mittleren Teilchengeschwindigkeit ist, um so größer wird die 

Ausdehnung der Atmosphäre bei vorgegebener Gegenwirkung der Schwerkraft. 

Wenn zu der thermischen Bewegung der Teilchen noch eine Turbulenzbewegung 
| ae 


mit der Geschwindigkeitsverteilung e (ou (für eine Komponente) hinzu- 
kömmt, geht nach (11.29) die Gleichung (21.20) in die folgende über: 


IT 


RT a 
n()=nte * °. (21.23) 


In diesem Fall besitzt die Größe ß des Exponentialgesetzes (21.16) die Ge- 


stalt : 
un 
Be rt | (21.24) 


Wenn wir im Hinblick auf die große Wasserstoffhäufigkeit u = 1 setzen 
und ebenfalls T = 4800°° und = 15 kmj/sec annehmen, erhalten wir 
ß — 1,8: 108 cem-!. Dieser Wert liegt recht gut in der Nähe der Größe ß, die 
in Tabelle 14 von W. P. WJASANIZYN aufgeführt ist. (Beim Wasserstoff und 
Helium sind — wie wir schon erwähnt haben - die Größen ß durch die Abhängig- 
keit des Emissionsvermögens von der Höhe entstellt. Außerdem sind die starken 
Linien, ähnlich den Ca II-Linien H und K, durch die Selbstabsorption ver- 
zerrt.) 
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Der vorliegende Mechanismus für das Getragenwerden der Chromosphären- 
gase ist von zahlreichen Autoren betrachtet worden; A. B. SEwERNY!) be- 
trachtet in seiner Arbeit eine Turbulenzgeschwindigkeit v,, die sich proportional 
der Höhe x ändert. An Stelle der Gleichung (7.1) geht er von folgender Gleich- 
gewichtsgleichung aus: 


d- R | 
HE (eo? zu . er —= 0,0, (21.25) 


wobei 0% die REYnoLdssche Spannung und g, die effektive Schwerebeschleu - 
nigung ist (effektiv in dem Sinne, daß sie einen möglichen Einfluß des Strah- 
lungsdruckes berücksichtigt). Die Integration von (21.25) ergibt auch die Ab- 
hängigkeit der Dichte o von der Höhe «. 

Grundlegend bei der Betrachtung dieses Mechanismus ist die Frage nach der 
Natur der Kräfte, die eine beständige Turbulenzbewegung in der Chromo- 
sphäre unterhalten, d.h., man muß wissen, woher die Energien kommen, die bei 
der Aufrechterhaltung der Turbulenzbewegungen verbraucht werden. In ihrer 
Arbeit über die Natur der Kräfte, die die Turbulenz der Chromosphäre be- 
wirken, weisen A.1I. LEBEDINskı und L. E. GUREWITSCH?) auf die Unzu- 
‚länglichkeit der früher angenommenen Quellen für die Turbulenzbewegungen 
hin und führen einen neuen Mechanismus an, in dem die Kräfte des Magnet: 
druckes (siehe $ 18) die Hauptrolle spielen. Diese Kräfte entstehen durch die 
Bewegung der Granula in dem allgemeinen Magnetfeld der Sonne. Hierbei 
ergibt es sich jedoch, daß die Ausdehnung der Chromosphäre von der Feld- 
stärke des allgemeinen Magnetfeldes der Sonne abhängt. Gleichzeitig zeigt - 
nach den vorliegenden Daten zu schließen — das Magnetfeld beträchtliche zeit- 
liche Änderungen; dies widerspricht der relativen Konstanz der Höhe der 
Chromosphäre. | | | 

Wir lehnen den Mechanismus der Turbulenz zum Tragen der Chromosphäre 
nicht völlig ab, weisen aber gleichzeitig auf eine andere Möglichkeit hin. Wir 
haben schon erwähnt, daß die Chromosphäre aus einzelnen strahlenförmigen 
Halmen besteht, die in ihrem Aussehen kleinen Protuberanzen ähneln. An- 
dererseits haben wir gesehen, daß die Kräfte, die die Protuberanzen tragen, 
allen Angaben nach rein elektromagnetischen Charakter besitzen. Dagegen ist 
der Einfluß der Turbulenzbewegungen beim Tragen der Protuberanzen (zum 
mindesten bei einigen Typen) praktisch gleich Null. Davon kann man sich an 
zahlreichen Untertypen der Protuberanzen, die in dem Raum der Korona ent- 
stehen und sich nach unten bewegen, überzeugen. 


1) A,B.SEwerny, Über den Tüurbulenzzustand der Sonnenchromosphäre. Abhandlungen. 
der Akademie der Wissenschaften der UdSSR 58, 1617, 1947 (A.B.CGesepHprä, O Typöy- 
AHeHTHOM COCTOAHUH CONHEYHOH xpoMochepni. [oklansı Akamemun Hayk CCCP 58, 1617, 
1947). 

?2) L. E. Gurzwitsca und A.I. LeBEpInskı, Eine Theorie der Chromosphäre, Journal 
für experimentelle und theoretische Physik 20, Heft 6, 566, 1950 (JI. E. Typesnu m A.M. 
Jledennackuäf, Teopnus xpoMochepst. FHypHal 3KCHepUMeHTANBHON MN Teopernueckofi 
husuku 20, Bpin. 6, 566, 1950). 
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Wenn zwischen den Protuberanzen und den chromosphärischen Strahlen 
tatsächlich eine physikalische Verwandtschaft besteht (hierfür sprechen z.B. 
die chromosphärischen Eruptionen, die in letzter Zeit von E. J. BuGOSLAW- 
SKAJA, W. ROBERTS und anderen untersucht worden sind), können die chro- 
mosphärische Materie wie die Protuberanzen durch die gleichen Kräfte ge- 
tragen werden. _ 

Bisher haben wir unseren Schlußfolgerungen über die Chromosphäre stets 
Beobachtungen zugrunde gelegt, die am Rand der Sonnienscheibe vorgenommen 
worden sind. Nunmehr wenden wir uns der Behandlung der Erscheinungen in 
der Chromosphäre zu, die man in der Projektion auf die Sonnenscheibe be- 
obachtet. 


7. Physik der Flocculi 


Wenn wir den genügend engen zweiten Spalt des Spektroheliographen auf 
die Mitte einer beliebigen starken Linie des Sonnenspektrums einstellen, kön- 
nen wir mit Hilfe der Spektroheliogramme die Chromosphäre untersuchen, 
die sich auf die Sonnenscheibe projiziert, da die zentralen Bereiche gewisser 
intensiver Absorptionslinien des Sonnenspektrums in den Schichten der Chro- 
mosphäre entstehen. 

Derartige Beobachtungen: ergaben, daß die Raniverdankdlungt in der Strah- 
lung der Chromosphäre geringer ist als in den Bereichen des kontinuierlichen 
Spektrums, die den entsprechenden Linien benachbart sind. 

Von größtem Interesse ist das Studium der Chromosphärenstrahlung in den 
aktiven Gebieten der Sonnenoberfläche: Wir verweisen den Leser bezüglich der 
Beschreibung dieser Frage auf die entsprechende Literatur ([20, 8.87], [34, 
8.167-180], [2, S.484-495]) und betrachten hier nur einige Probleme, die prin- 
zipiellen Charakter besitzen. 

Am häufigsten benutzt man für das Studium der aktiven Gebiete in der 
Chromosphärenstrahlung die Ca II-Linien H und K und die Linie H«. Wir. wer- 
den uns auch sofort mit ihnen beschäftigen. 

Die in den zentralen Bereichen. der erwähnten Linien aufgenommenen 
Spektroheliogramme weisen in den aktiven Gebieten der Sonne helle. Flecke auf 
(einzelne helle Punkte kann .man auch außerhalb der aktiven Gebiete beob- 
achten. Von ihnen wollen wir aber nicht sprechen). Diese Erscheinung ist leicht 
zu erklären, wenn wir uns der Betrachtung der Linienkonturen von H, K und 
H« in den aktiven Gebieten der Sonne zuwenden, die auf der Sonnenober- 
fläche vorwiegend mit den Fackeln (natürlich einschließlich der Sonnenflecke) 
zusammenfallen. 

Die Kontur der H«-Linie in den Fackelgebieten ist in Abb.51 durch die aus- 
gezogene Linie dargestellt, wobei nach unseren Ausführungen am Ende des 
$ 19 die eigentliche Chromosphärenstrahlung durch die Fläche a, b,.c bestimmt 
sein muß. Die Kontur b, c (punktierte Linie) ist eine hypothetische Kontur der 
H«-Linie im Fackelspektrum. 

‚Die Intensität im Punkte c in. Abb.51 ist ziemlich un bestimmt, da die Größe 
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ac,d.h. die von der. Chromosphäre selbst herrührende Energie, unbekannt ist. 
Die gleiche Unbestimmtheit tritt auch in den ungestörten Gebieten der Photo- 
sphäre auf. Auch hier ist der relative Einfluß der Chromosphäre und der 
äußersten Bereiche der „umkehrenden Schicht‘ auf die Entstehung der be- 
obachteten zentralen Intensität bei den Linien H«, Hß, Hy,.... unbekannt. 

Die Kontur der K-Linie hat in einem über einer Fackel aufgenommenen 
Spektrum das in Abb.57 dargestellte Aussehen. (Die gleiche Kontur besitzt 
auch die Linie H.) Den hellen Kern in der Mitte der K-Linie bezeichnet man als 
K,-Linie, die zentrale insenkung i in diesem Kern als K,-Linie. Die Kontur K, 
ist schließlich die Kontur der een 
lichen Absorptionslinie, die zu der 
Fackel selbst gehört. Die untere 
gestrichelte Kontur in Abb.57 ist 
die Kontur der K-Linie in den be- 
nachbarten ungestörten Gebieten 
der Photosphäre. 

Aus den Abbildungen 51 und 57 
folgt unmittelbar, daß die Fackeln 
in den zentralen Bereichen der Li- 
nienH,KundH«wirklich heller sein 

Abb. 57 müssen als die benachbarten Ge- 
biete der ungestörten Photosphäre. 

Da der betrachtete Strahlungsüberschuß (überschüssig über die gewöhnliche 
Strahlung, die von den ungestörten Stellen ausgeht) von den chromosphäri- 
schen Schichten hervorgerufen wird und ihr Ausdehnungsbereich im allge- 
meinen mit den Fackeln zusammenfällt, nennt man die entsprechenden hellen 
Gebiete, die in den Spektroheliogrammen auftreten, chromosphärische Fackeln. 
Häufig bezeichnet man sie auch als Flocculi oder als Fackelflächen. 

Im Hinblick auf die Deutung der Spektroheliograrnme in den Linien H, K 
und H« weisen wir auf folgenden wichtigen Umstand hin. Die Beobachtungen 
ergeben nämlich, daß die Schichten der Chromosphäre, deren Strahlung wir 
wahrnehmen, um so höher gelegen sind, je näher man den zweiten Spalt des 
Spektroheliographen an die Linienmitte heranbringt. Vom physikalischen 
Standpunkt aus ist dies leicht einzusehen, wenn man berücksichtigt, daß der 
selektive Absorptionskoeffizient zur Linienmitte hin anwächst. Aus: diesem 
Grunde hat die optische Dicke der Chromosphärengase in der Linienmitte ein 
Maximum, und die Strahlung aus den tieferen Schichten der Chromosphäre 
dringt nicht zu uns hindurch. 

Die Hauptfragen, die sich bei der Deutung der Spektroheliogramme in H, 
K und Ha ergeben, sind die folgenden: Welches sind die Quellen für die über- 
schüssige Energie, die von den Gasen der Chromosphäre in den zentralen 
Bereichen der erwähnten Linien emittiert wird? Welches sind die Ursachen für. 
die Linienverbreiterung dieser zusätzlichen Chromosphärenstrahlung? Auf 
welche Weise entsteht das zentrale Minimum K, in dem hellen Kern K,? Wie 
stehen die Flocculi mit den tiefergelegenen Fackeln in Verbindung? Außer 
diesen Fragen sind noch andere von Interesse, z.B. die Frage nach der Her- 
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kunft der Wasserstoffwirbel in der Umgebung von Sonnenflecken usw. Auf 
diese Fragen werden wir jedoch hier nicht eingehen. 

Wir beginnen mit der Betrachtung der Quelle für die überschüssige Energie, 
die von den Flocculi emittiert wird. Es gibt zwei Möglichkeiten: 


1. Die in den Flocculi emittierte Energie entsteht infolge von Fluoreszenz- 
prozessen. 


2. Die chromosphärischen Floceuli sind Gebiete, die stärker erwärmt sind 
als die benachbarten Bereiche der ungestörten Chromosphäre. 

Die theoretischen Grundlagen für den ersten Mechanismus sind von V.A. 
AMBARZUMJAN ausgearbeitet worden [10, S.76-80]. Er hat als erster dem 
Umstand Beachtung geschenkt, daß es für genügend große Werte von Q in 
Formel (14.29) in der Nähe der Linienmitte ein derartiges Intervall von Werten 
n„ gibt, daß bei Erfülltsein der Ungleichungen 7, >1 und n,e, <1 auch die 
Ungleichung n,eQ > 1 erfüllt ist. Dementsprechend nimmt r, die Gestalt 


4 
37? B,(T,) 


r,zen,Q (21.26) 


an. 

Aus diesem Ausdruck folgt, daß hier r, mit zunehmendem n, wächst, d.h. 
kontinuierlich in dem Maße größer wird, wie man sich der Linienmitte nähert. 
Mit anderen Worten, in der Mitte der Absorptionslinie befindet sich eine 
Emissionslinie. 

Uxsörp hat auf die zweite Möglichkeit hingewiesen, die eine Temperatur- 
inversion in der Chromosphäre zur Voraussetzung hat. In jüngster Zeit ist 
diese Hypothese von W. A. Krar [20, 8.87] und anderen untersucht worden. 

Offensichtlich schließen die beiden angegebenen Mechanismen einander nicht 
aus. Für das Studium der physikalischen Eigenschaften der Bereiche, in 
denen Floceuli auftreten, ist es jedoch von größter Wichtigkeit, darüber eine 
Entscheidung zu treffen, welcher Mechanismüs in jedem einzelnen Fall vor- 
herrscht. Wir führen, indem wir einer Darstellung von E. R. MusTEL folgen 
[35], die entsprechenden Rechnungen durch. 

Um unsere Aufgabe zu konkretisieren, stellen wir die Frage, welcher Strah- 
lungsmechanismus in den Linien H und K und in den Linien der BALMER- 
Serie im Spektrum der Floceuli ausschlaggebend ist: Rekombination oder an- 
regende Stöße. 

Wir vergleichen zunächst die Strahlung in den Linien K und H«, wobei wir 
in beiden Fällen die durch Rekombination auf das obere Niveau erzeugte Strah- 
lung als ausschlaggebenden Mechanismus ansehen. Nach (5.48) ist das Ver- 
hältnis der Zahl der Einfänge auf die entsprechenden Niveaus gleich 


A [N,Jole _ N (Call). [o(T,)r 


= ser rn aber, 21.27 
(N,solne NH) "Tp(Z)les en) 
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wobei N (Ca III) die Zahl der zweifach ionisierten Ca-Atome über 1 cm? der 
von einem Flocculum .eingenommenen Fläche und N (H II) entsprechend die 
Zahl der Protonen ist. Die Funktion &(T7,) ist die Photorekombinationswahr- 
scheinlichkeit, die nur von der kinetischen Temperatur des Elektronengases 
abhängt: | 


(T,) = [Bvan,, (21.28) 
0 


wobei ß, der effektive Rekombinationsquerschnitt ist, der durch die Gleichung 
(5.55) definiert ist. Wir merken hierbei an, daß in Übereinstimmung mit (5.52) 
sich rn, auf der rechten Seite von (21.27) herauskürzt. 

Der zu erwartende mittlere Wert für die Elektronentemperatur der Flocculi 
liegt zwischen 5000° (Grenztemperatur der Photosphäre) und 10000°. Die 
‘Funktion o(T,) hängt jedoch nur in sehr schwachem Maße von T', ab. Daher 
begehen wir keinen merklichen Fehler, wenn wir 7’, = 7500° setzen. In diesem 
Fall ergibt sich | | 


[ptT)lk = 1,68. 10%, [p(T)]ra = 5,0 - 10-4, (21.28') 


Mit anderen Worten, esist A = 3,4 {N (Ca III):N (HM). 

Wenn das Tonisationspotential für Ca II und H gleich wäre, würde das Ver- 
hältnis N (Ca IH): N (HI) in einem Floceulum etwa gleich der relativen 
Häufigkeit von Ca und H, d.h. größenordnungsmäßig gleich 2 - 10- -5_5..10-6 
sein. (Die Zahl der neutralen Ca-Atome ist gegenüber der Zahl der Ca II- 
Atome in der Chromosphäre und in noch stärkerem Maße in den Floceculi ver- 
schwindend klein.) In Wirklichkeit ist dieses Potential bei Callum Ax = 1,7 eV 
kleiner als beim Wasserstoff, und folglich muß Ca II stärker ionisiert sein als 
der Wasserstoff. Es ist jedoch klar, daß in diesem Fall der Ionisationsgrad von 
Ca II (da die Differenz Ay = 1,7 eV relativ klein ist) den Tonisationsgrad 
des Wasserstoffs um nicht mehr als eine oder im äußersten Fall um zwei Größen- 
ordnungen übersteigen kann. Dann ist das Verhältnis A etwa gleich 10-3. Wenn 
folglich die Strahlung in der K-Linie durch Rekombinationsprozesse bestimmt 
wäre, würde die Helligkeit der. H«-Linie die der K-Linie um drei Größenord- 
nungen übertreffen. Dies steht zu den Beobachtungen im Widerspruch, weil 
beide Helligkeiten von der gleichen Größenordnung sind. Auf diese Weise muß 
die Strahlung in der K,-Linie in den Flocculi durch Stöße der Ca ll- 
Atome mit Elekcronen bestimmt werden. Daß wires hier nicht mit 
Rekombinationen zu tun haben, wird auch durch andere Rechnungen be- 
stätigt. 

Wir berechnen näherungsweise die Temperaturbedingungen, die für das Ent- 
stehen der beobachteten Strahlung in der K -Linie (oder H,) erforderlich sind. 


Im Gleichgewichtszustand muß die Zahl Ni... der anregenden Stöße gleich der 
Zahl N._,ı der aus demselben Volumen austretenden Quanten sein. Die Zahlen 
N,» und Na _ı mögen sich auf einen Zylinder beziehen, der sich über 1 cm? 
Grundfläche eines Floeculums erhebt. Dann erhalten wir nach der allgemeinen 
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"a en 
Ni,2= N,(Call)n,G1 er) f + au me, (21.29) 
e 


m kT, 


wobei N, (Call) die Zahl der Ca II-Atome im ersten Zustand ebenfalls über 
1 cm? Grundfläche eines Flocculums, g,, der mittlere effektive Querschnitt für 
anregende Stöße, den wir vorläufig zu 10-16 cm? annehmen, und endlich &s 
die Anregungsenergie sind. Den Wert N5_, können wir unmittelbar aus den 
Beobachtungen bestimmen. Diese zeigen, daß die Strahlungsintensität in der 
K,-Linie schwach vom Winkel $ abhängt. Mit anderen Worten, diese Intensität 
ist praktisch über der gesamten Scheibe konstant: 


Na sı = nf en. (21.30) 
V 


wobei sich die Integration über die gesamte K,-Linie (oder H,) erstreckt. 

Die Bestimmung von N, (Ca II) aus der ausgemessenen Kontur der K,-Linie 
kann: mit Hilfe der Formel (20.3) geschehen, die unter der Voraussetzung der 
Könstanz des Verhältnisses P, = j,:s, die Gestalt 


L,= P,1l- e»%) (21.31) 


v ; 
oder, wenn s, von der Tiefe unabhängig ist, 


L,= P,1—- eN®) (21.32) 

annimmt. 
Der Absorptionskoeffizient 3, für die Linien K, und H, wird im wesentlichen 
durch den DörrLer-Effekt bestimmt. Hierbei sind zwei Grenzfälle zu be- 


trachten: 


1. Die Strahlung in den Linien K, und H, entsteht vorwiegend in den unteren 
Schichten der Chromosphäre; 


‚2. sie entsteht in den hohen Schichten der Chromosphäre. 


Im ersten Fall können wir die Turbulenz vernachlässigen, und die Breite 
AA, wird durch rein thermische Bewegungen bestimmt. Im zweiten Fall muß 
man auch die turbulenten Bewegungen berücksichtigen, deren Geschwindig- 
keiten — wie wir schon gesagt haben — größenordnungsmäßig gleich 15 km/sec 
sind. 

Im ersten Fall ergibt die ‚Anpassung‘ der theoretischen Formel (21.32) an 
die Beobachtungen die Zahlen N, (Ca II) = 1016-2 : 1016. Im zweiten Fall er- 
hält man N, (Call) = 2: 10%. 

Für n, können wir als Maximalwert 5 - 101! annehmen. . Dabei entspricht 
2, = 10%? den schwachen und n, = 3: 101? den starken chromosphärischen 
Eruptionen. 

Ferner kann 7, in den Flocculi 7500° nicht beträchtlich übersteigen. Eine 
Temperaturerhöhung in der Chromosphäre (in ihren unteren und mittleren 
Schichten) bis 10000° würde, insbesondere in der Nähe des Maximums der 
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Sonnentätigkeit, wenn die von den Flocculi eingenommene Fläche bisweilen 
nur um eine Größenordnung kleiner ist als die Gesamtfläche der Sonnenscheibe, 
eine überaus starke Zunahme der Ionisation der Ionosphäre, eine starke Ver- 
größerung der Radiostrahlung usw. herbeiführen. Daher nehmen wir fürs erste 
T, = 7500° an. | 

Wenn wir die angegebenen Zahlenwerte benutzen, finden wir, daß bei 
N, (Ca II) = 2 101% die Größe N} ,2 = 2,5 :1018 und bei N, (Ca II) =2- 1013 
gleich 2,5 -. 1015 ist. Andererseits erhalten wir für ein mittleres Flocculum mit 
einer zentralen Restintensität der Linien K, und H, von etwa 0,3 auf Grund 
von (21.30) für Ns, den Wert 1018. Aus dem Vergleich der erhaltenen An- 
gaben folgt, daß erstens die Kalzium-Flocculi in den unteren Schichten der 
Chromosphäre mit geringer Turbulenz gelegen sind (es ist leicht zu zeigen, daß 
diese Schlußfolgerung auch bei unendlich hoher Temperatur erhalten bliebe) 
und daß zweitens die Temperatur 7’, = 7500° zur Erzeugung der notwendigen 
Strahlung in den Linien K, und H, völlig ausreicht. 


Die erste der genannten Folgerungen stimmt mit den unmittelbaren Mes- 
sungen überein, die für die K,-Flocculi eine Höhe von 1300 km ergeben.. Was 
die zweite Folgerung anbetrifft, so ist folgendes zu bemerken: Die vorliegenden 
Daten zeigen, daß bei der Gruppe der Erdalkalien, zu der die Ca II-Atome ge- 
hören, g für die Resonanzlinien beträchtlich größer ist als der gewöhnliche gas- 
kinetische Querschnitt, der größenordnungsmäßig 10-16 cm? beträgt, und 
Werte von 10-175-10-1* em? annehmen kann. In diesem Fall erniedrigt sich be- 
deutend die zur Erzeugung der beobachteten Strahlung in der K,-Linie not- 
wendige Temperatur bis auf Werte von 5000°-6000°. Aus zahlreichen Über- 
legungen ergibt sich, daß diese Temperaturen der Wirklichkeit erheblich näher 
kommen als die Temperatur 7500°. 


Wenden wir uns nun der Frage nach der Herkunft der zentralen Linien K, 
‘und H, zu. Ihr Auftreten muß mit dem schnellen Abfall von P, in den Flocculi 
nach aueh zusammenhängen. Man kann sich leicht durch unmittelbare, auf die 
Formel (20.3) zurückgehende Rechnungen davon überzeugen, daß diese Er- 
scheinung tatsächlich zum Auftreten eines dunklen Kerns führt. Dieser Schluß 
stimmt mit den schon zitierten Resultaten von WALDMEIER (siehe $ 19) über- 
ein, der gefunden hat, daß in den Fackeln, d.h. unmittelbar unter den Flocculi, 
beginnend mit der mittleren optischen Dicke 7 = 0,6, die Größe P, ebenfalls 
nach außen hin abnimmt. Somit scheinen die Flocculi und Fackeln nicht nur 
infolge ihrer benachbarten Lage zueinander, sondern auch wegen der allge- 
meinen thermischen ‚Bedingungen in Verbindung zu stehen. 


Wir betrachten jetzt die Frage, wodurch die Strahlung in der Ha«-Linie 
der Flocculispektren bestimmt wird. Diese Frage ist bei weitem komplizierter 
als die gleiche Frage bei den Ca II-Linien H, und K,. Für den Vergleich des 
Einflusses der Rekombinationen und der Anregung durch’ Stöße muß N, (H), 
die Zahl der neutralen Wasserstoffatome im Grundzustand über 1 cm? Grund- 
fläche eines Flocculums, bekannt sein. (Die Zahl der anregenden Stöße im 
zweiten Niveau ist sehr klein’) Wie man leicht einsieht, ist aber die Bestim- 
mung dieser Größe mit erheblichen Schwierigkeiten verbunden. Wenn das 
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untere Niveau des Floceulums ungefähr mit dem unteren Niveau der unge- 
störten Chromosphäre zusammenfällt, zeigen die Rechnungen, daß die Rekom- 
binationen und die anregenden Stöße bei 7, = 7500° für die Erzeugung .der 
Ha«-Strahlung etwa den gleichen Einfluß besitzen. Wir haben aber gesehen, 
daß 7, in den Flocculi anscheinend niedriger als 7500° ist. In diesem Fall muß 
der Einfluß der Rekombinationen größer sein als der Einfluß der anregenden 
Stöße. Dies erklärt möglicherweise auch das mitunter sehr verschiedene Aus- 
sehen der Flocculi, die in den Linien H« und K, aufgenommen sind. Daß bei der 
H.e«-Linie die Rekombinationen und nicht die Stöße der Hauptfaktor sind, wird 
auch durch die folgenden Überlegungen nahegelegt: 


1. Die große zentrale Restintensität der H«-Linie in den gewöhnlichen, un- 
gestörten Gebieten der Sonnenscheibe (etwa 0,20) ist ohne Zweifel durch Re- 
kombination bedingt. Die anregenden Stöße können in den unteren und den 
mittleren Schichten der Chromosphäre keinen bedeutenden Einfluß besitzen 
(verhältnismäßig niedrige 7, und n,). Dies spricht dafür, daß überhaupt in der 
Chromosphäre (und in ihren „gestörten‘‘ Gebieten) die Rekombinationen zu den 
Hauptfaktoren zählen. | 


2. Selbst in den ungestörten Bereichen der Sonne ist die Ionisation der Chro- 
mosphäre anomal hoch, und noch größer ist sie in den Gebieten der Floceuli. 
In Übereinstimmung mit der Formel (19.16) bedeutet dies, daß jenseits der 
Grenze der LyMAn-Serie Q aus dem Ausdruck (14.30) sehr groß sein kann. Zu- 
gleich muß für die H«x-Linie auch e relativ groß sein (während diese Größe bei 
den Linien H und K, wie wir gesehen haben, außerordentlich klein ist). Folg- 
lich muß hier der Einfluß der Einfänge auf das dritte Niveau tatsächlich groß 
sein. 


Wir wenden uns jetzt der letzten Frage zu, der Frage nach der Entstehung 
der erhöhten kinetischen Temperatur in den Flocculi und der anomalen Ioni- 
sation des Wasserstoffs. 

Man könnte annehmen, daß diese Erscheinungen mit der anomal starken Strah- 
lung der Korona über den Fackeln (und den Flocculi) zusammenhängen. Die 
anomal starke ultraviolette Koronastrahlung ionisiert den Wasserstoff. in der 
Chromosphäre, was seinerseits eine Erhöhung der kinetischen Temperatur der 
Elektronen zur Folge hat. Wir müssen jedoch beachten, daß mit den Flocceuli 
physikalisch auch die tiefer gelegenen Fackeln zusammenhängen. Für die 
letzteren kann aber die erwähnte ‚„Ultraviolett-Theorie‘‘ keine Realität be- 
sitzen, da die optische Dicke der Fackeln im ultravioletten Spektralbereich 
sehr groß ist. 

Im Gegensatz zu unseren obigen Ausführungen können wir annehmen, daß 
die anomalen Bedingungen in den Flocculi, der anomale Temperaturgradient in 
den Fackeln (Strahlungs- und konvektives Gleichgewicht fehlen dort), die ano- 
male Ionisation von Ca II und anderer Elemente in den Fackeln, also all dies 
durch die Einlagerung von sehr heißer Koronamaterie, die neben der Chromo- 
sphärenmaterie mit niedriger Temperatur existiert, in die fraglichen Gebiete 
hervorgerufen wird. Der Einfluß der Koronamaterie auf die Materie von.niedri- 
ger Temperatur muß sich am stärksten bei den hohen Anregungs- und Ioni- 
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sationsenergien äußern. Dies ist auch wirklich der Fall. Eine solche Koexistenz 
zweier verschiedener ‚Phasen‘ des Zustandes der Materie beobachtet man 
z.B. in den Protuberanzen. Die aufgestellte Hypothese stimmt damit überein, 
daß die monochromatische Koronastrahlung gerade über den Fackelgebieten 
beträchtlich stärker ist. 


8. Die chromosphärischen Eruptionen 


Zum Schluß dieses Paragraphen gehen wir kurz auf die chromosphärischen 
Eruptionen ein. Als chromosphärische Eruption bezeichnet man eine fast plötz- 
liche. Helligkeitszunahme von einzelnen Bereichen der Sonnenoberfläche, die 
man am häufigsten in der H«-Linie beobachtet, die aber auch in gewissen 
anderen Linien des Sonnenspektrums, z.B. in den Linien von He 1,Ca II, Fe II, 
SiII, TiIL, SrII, Sc Il usw., auftreten. Eine Verstärkung des kontinuier- 
lichen Spektrums im Bereich einer Eruption wird sehr selten beobachtet. 

Die Eruptionen treten in Gebieten auf, die von hellen Flocculi - in der Regel 
in der Nähe von Sonnenflecken — eingenommen werden. Die’von einer Erup- 
tion eingenommene Fläche ist in den verschiedenen Fällen unterschiedlich und 
erreicht 0,005 der Sonnenscheibe. 

Anscheinend ist die gesamte Materie, die die Erscheinung der Eruption be- 
wirkt, innerhalb der Chromosphäre lokalisiert. Es ist jedoch möglich, daß in 
vielen Fällen die Materie einer Eruption über der Chromosphäre (in Gestalt 
einer „Protuberanz‘‘) gelegen ist. | | 

Die Helligkeitszunahme geht bei.einer Eruption sehr schnell vor sich, während 
sich der Helligkeitsabfall (mit wenigen Ausnahmen) langsamer vollzieht. 

Die Linienkontur von H« im Spektrum einer Eruption ist in Abb.51 dar- 
gestellt. Diese Abbildung entspricht einer Eruption von mäßiger Helligkeit. 
Bei starken Eruptionen kann die Helligkeit der zentralen Umkehr um das 
Anderthalbfache oder mehr als das Doppelte die Helligkeit des benachbarten 
Spektrums übertreffen. 

Das Studium der Spektren der Eruptionen zeigte, daß die helle Umkehr in 
H« und in anderen Linien nicht gegenüber der normalen Lage der entsprechen- 
den Linien verschoben ist. Mit anderen Worten, die leuchtende Materie in einer 
Eruption besitzt keine merkliche Radialgeschwindigkeit. Möglicherweise findet 
in einigen Fällen eine Bewegung der Materie über der Photosphäre in einem sehr 
frühen Stadium der Entstehung der Eruption statt, jedoch bringt die kurze 
Zeitdauer dieses Stadiums große Beobachtungsschwierigkeiten mit sich.!) Die 
Eruptionen sind auch in der horizontalen Ebene unbewegliche Gebilde. 

Aus den Gebieten, in denen eine hinreiehend helle Eruption erscheint, tritt 
gewöhnlich eine Protuberanz (oder mehrere) aus, die man zur Klasse der rück- 
kehrenden Protuberanzen zählen kann. Es zeigt sich nämlich, daß sich die aus- 
Besenpüderte Materie mit großer Geschwindigkeit bis-zu einer gewissen Höhe 


1) Über einen derartigen Fall siehe H.Dopson and R.MacMaArn. The limb flare. of 
may 8, 1951. Astrophysical Journal 115, 78, 1952. 
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aufwärts bewegt und hierauf auf derselben Bahn nach unten zurückkehrt. In 
der Projektion auf die Sonnenscheibe ist diese Materie im Lichte der H«-Linie 
als dunkler Fleck auf dem helleren Hintergrund der Scheibe sichtbar. Bis- 
weilen kehrt jedoch die fortgeschleuderte Materie nicht zurück. 

Gewöhnlich sind die chromosphärischen Eruptionen von einer plötzlichen 
Unterbrechung des Empfanges der kurzen Radiowellen begleitet. Wenn außer- 
dem die Eruption in den zentralen Gebieten der Sonnenscheibe stattfindet 
(vom Mittelpunkt der Sonnenscheibe nicht mehr als 45° abweichend) und wenn 
sie genügend hell ist, beobachtet man etwa 24 Stunden nach dem Auftreten 
der Eruption eine Störung des Magnetfeldes der Erde und eine Störung der 
Funkverbindung. | 

Nach dieser kurzen Vorbemerkung betrachten wir einige Probleme der 
Physik der chromosphärischen Eruptionen. Zunächst wenden wir uns den 
Linien der BALMER-Serie im Spektrum der Eruptionen zu. 

Aus den Beobachtungen geht hervor, daß im Spektrum von genügend star- 
ken Eruptionen praktisch alle Linien der BALMER-Serie eine helle Umkehr er- 
fahren. Am stärksten ist sie bei H«. Bei sehr hellen Ausbrüchen erstreckt sich 
‚ diese Umkehr in H« auf einen großen Wellenlängenbereich, so daß die Ge- 
samtbreite der „Flügel“ dieser Umkehr 16 Ä erreicht. In der Abb.58 a ist die 
Kontur der Ha«-Strahlung für die große chromosphärische Eruption vom 
5. VIII. 1949 dargestellt. ‘Sie ist von A. B. Stwerny und E. R. MusTEL aus 
Spektren abgeleitet worden, die sie am Astrophysikalischen Observatorium auf 
der Krim aufgenommen haben. Diese Kontur (ihre ‚rote‘ Hälfte) wurde da- 
durch ermittelt, daß man die Intensität der H«-Strahlung im Spektrum der 
ungestörten Bereiche der Sonnenoberfläche von den in der Eruption beobach- 
teten subtrahierte. Wir sehen, daß sich die Flügel der H«-Linie in Emission bis 
zu 6-7 A, von der Linienmitte aus gerechnet, erstrecken. Die Linien Hß, 
Hy,... sind in den Spektren der Eruptionen beträchtlich schmaler. In Abb.58b 
sind die Konturen der Emissionslinien He’und H2 im Spektrum derselben 
Eruption dargestellt. Die Gesamtbreite von H:& beträgt hier nur etwa 2-3 Ä. 
Mit dem Buchstaben (H) ist hier die Strahlung bezeichnet, die von der bei dem 
Ausbruch emporgeschleuderten rückkehrenden Protuberanz in der H-Linie 
erzeugt wird. | 

Im Zusammenhang mit den dargelegten Tatsachen erheben sich zwei grund- 
legende Fragen: erstens, wodurch ist die überaus starke Verbreiterung der 
Emissionslinie H« in den Ausbrüchen bedingt, und zweitens, weshalb sind die 
Emissionslinien Hß, Hy,... schmaler als die Linie Ha? E.R. MusSTEL und 
A. B. SEwERNY!) haben gezeigt, daß die Flügel der H«-Linie in Emission durch 
die gewöhnliche Strahlungsdämpfung, während die Verbreiterung der Linien Hy, 
Hö, He,... durch den DöPPLer- und den StArx-Effekt hervorgerufen werden. 


1) E.R.MvsteL und A.B.SEwERNY, Untersuchung von Spektren einer großen chro- 
mosphärischen Eruption auf der Sonne. Abhandlungen der Akademie der Wissenschaften 
der UdSSR 80, 867, 1951 (9.P. Mycrenp un A.B. Cesepusf, MccnenoBaHune cHeRTpOoB 
6016 1104 XPoMochepHOH BCHBINIK Ha Carume. okıansı Aranemun Hayk CCCP 80, 867, 
1951). 
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Diese Annahme erklärt die Konturen aller erwähnten Linien in den Eruptions- 
spektren vollständig (mit Ausnahme der Linienmitte von Hy, Hö, He, wo 
man durch die Voraussetzung über die Konstanz von P, mit der Tiefe beträcht- 


Abb. 58 


liche Fehler begeht). Hierbei erwies es sich als notwendig, die Selbstabsorption 
in den zentralen Teilen der Linien zu berücksichtigen, die bei der Linie H« be- 
sonders stark ist. _ | 

Die theoretischen Konturen wurden mit Hilfe der Formel (21.32) berechnet. 
Im Falle der Dämpfung und des DorrLer-Effektes (für H«) bestimmt sich der 
Koeffizient s, durch die Formel (11.39), in die Av, als Parameter eingeht. 

Andererseits wird s, für die Linien Hy, Hö, He durch das gleichzeitige 
Wirken des DoPrLER- und des Stark-Effektes bestimmt.!) Auf diese Weise 


1) Über eine Tabelle. der s,-Werte für die Linien Ha-Hö siehe S..VERwES, The stark 
effect of hydrogen in stellar spectra. Publ. Astron. Inst. Amsterdam, Nr.5, 1936. 
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müssen wir die Gesamtheit der Emissionskonturen H«, Hß, Hy, Hö, He, ... 
durch eine geeignete Wahl dreier Parameter erklären: N,, n, und Av,,. wobei 
N, die Zahl der Wasserstoffatome im zweiten Anregungszustand über 1 cm? 
der unteren Grundfläche der Eruption ist. 

Für die Eruption vom 5. VIII.1949 ergab es sich, daß in den 'hellsten Stellen 
N, =1,3:1016 und n, = 3-10? war; Av, entsprach‘ einer "Temperatur 
T = 11000°. 

Wenn wir die absolute Strahlungsintensität in den Linien H«, Hß, 
kennen, können wir auch N,, N,,..., d.h. die Zahl der emittierenden Atome 
in den entsprechenden Quantenzuständen, bestimmen. Als Beispiel betrachten 
wir die Linie Ha. 

Nach (20.1) bestimmt sich die Gesamtintensität in H« wie folgt: 


N; Agahvaz , 


IPE Ar ’ 


(21.33) 
wobei hier der Fall mit fehlender Selbstabsorption gemeint ist. 

Wenn für Emissionsprozesse (wie auch für Absorptionsprozesse) die Strah- 
lungsdämpfung ‘und der DoprLer-Effekt maßgebend sind, wird das Gesetz, 
das die Verteilung der emittierten Energie /,, mit der Frequenz angibt, durch 
die Formel (11.39) bestimmt. Nach den im Hinblick auf diese Formel gemach- 
ten Ausführungen nimmt das gesuchte Gesetz für den Falla < 1 die Gestalt 


u ee) de Ar | 21.34 
| rem e Im ne 
an, wobei | 
[pa =1: (21.35) 
0 


Somit ist I, für eine beliebige Frequenz » gleich 
1 Miu le a | 
" 4m YmAvp Yr w — m)* 


Für die äußersten Bereiche der Flügel spielt das erste Glied überhaupt keine 
Rolle. In diesem Fall besitzt I, die Gestalt 


(21.36) 


NsAsshvss. Ö,% 


1-75 wa (21.37) 
Wenn wir demnach aus den Beobachtungen in den: Flügeln I, ermitteln, kön- 
nen wir N, bestimmen. Für die Eruption vom 5. VIII.1949 fand man auf diese 
Weise N, =.3 .10'%. Dieser Wert ist. ungefähr um zwei Größenordnungen 
größer als in der.gewöhnlichen Chromosphäre. 
‚Der Vergleich der Energien, die in der Linie Ha.in einer Eruption und in der 
Chromosphäre emittiert werden, zeigt, daß die Erhöhung dieser Energie’ in 
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einer Eruption das unmittelbare Ergebnis des Anwachsens von n, ist und daß 
dieses entsprechend (21.21) eine Zunahme der Zahl der Rekombinations- 
prozesse nach sich zieht. Somit haben wir es bei einer Eruption einfach mit 
einer verstärkten Ionisation des Wasserstoffs zu tun. 

Weil in den hellen Eruptionen N, sehr groß ist, strahlen die Eruptionen in der 
Linie L« eine große Energiemenge aus, die völlig ausreicht, um die beobachteten 
Änderungen im Zustand der Erdionosphäre hervorzurufen. Außerdem sind die 
Intensität und die Breite der Linie L« in den hellen Eruptionen so beschaffen, 
daß unter der Einwirkung des Strahlungsdruckes aus den Gebieten der Erup- 
tionen Wasserstoffatome mit großer Geschwindigkeit (bis zu 1000-3000 km/sec) 
ausgeschleudert werden. 

Die von einer Eruption im ultravioletten Spektralbereich emittierte Energie 
kann die Atome in der umkehrenden Schicht ionisieren. Dies ist durch Er- 
gebnisse von E.R. MUSTER und „A.B. SeweErny!) unmittelbar bestätigt 
worden. 

Die Frage nach der Herkunft der Eruptionen ist bisher noch nicht SOBanı: 
Wir können jedoch auf zwei Möglichkeiten hinweisen: 


1. Eine Eruption ist ihrer Natur nach eine elektrische Entladung in der 
Chromosphäre; dies führt zu einer Erhöhung der Blektronentemperatur und 
zu einer verstärkten Ionisation des Wasserstoffs. 


2. Eine Eruption ist ein plötzliches Emporsteigen von Koronamaterie von 
unten her in die Chromosphäre und eine verstärkte Ionisation der Chromosphäre 
im Bereich der Eruption (siehe das gleiche bei den Floceuli). 

Welche dieser beiden Hypothesen der Wirklichkeit am meisten entspricht, ist 
fürs erste schwer zu sagen. Hierzu sind noch weitere Untersuchungen erforder- 


lich. 
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1. Allgemeine Beschreibung und Spektren 


Den Teil der Sonnenatmosphäre, der am weitesten nach außen liegt und die 
größte Ausdehnung besitzt, die Korona, konnte man lange Zeit nur bei totalen 
Sonnenfinsternissen beobachten. Dies erklärt sich daraus, daß die Flächen- 
helligkeit der Korona etwa um das Millionenfache geringer ist als die Helligkeit 
der Photosphäre. Auf photographischen Aufnahmen besitzt die Korona eine 
komplizierte Struktur. Wie A. P. Hauskı gezeigt hat, hängt die Form der 
Korona von der Phase im Zyklus der Sonnentätigkeit ab: im Maximum um- 
gibt die Korona die Sonnenscheibe fast gleichmäßig, während sie im Minimum 


!) E.R.MvsteL und A.B.SewErny, Spektralphotometrie von chromosphärischen Erup- 
tionen. Mitteilungen des Astrophysikalischen Observatoriums auf der Krim 5, 3, 1950 
(9. P. Mycremp u A.B. CesepHprä, CnekTpodßoToMeTrpun XPOMOCPepHLbIX BCIIIIIEK. 
Nspectna KpsImckof acTpoßusmyeckom O6cepBaTopuu 9, 3, 1950). 


$ 22. Die Korona und die Radiostrahlung der Sonne 389 


an den Polen abgeplattet ist. Die allgemeine Koronahelligkeit ändert sich 
nach W. B. Nıkonow und E.K. Nıkonowa!) ebenfalls mit der Phase. Für 
die Korona ist eine strahlenförmige Struktur charakteristisch. Es heben sich 
besonders hervor die Polstrahlen, die in ihrer Form den Kraftlinien einer magne- 
tisierten Kugel ähneln, die kräftigen geraden Strahlen über den Fackeln mit 
chromosphärischen Eruptionen an der Basis und die ötrahlen über den Flecken, 
die an ihrer Basis von den Flecken nach den Seiten hin abgelenkt werden und 
sich oben wiederum annähern. Die Protuberanzen sind gewöhnlich von kuppel- 
förmigen Hüllen umgeben, über denen sich helmartige Strahlen erheben. Diese 
spalten sich wiederum in Strahlen auf, zwischen denen eine geringe Materie- 
dichte vorhanden ist. Die Struktur der Korona ist von sowjetischen Forschern 
eingehend untersucht worden [38], [39]. 

Die Farbe der Korona ist im großen und ganzen etwa dieselbe wie die der 
Sonne. G. A. TicHow stellte jedoch fest, daß die äußeren Bereiche der Korona 
gegenüber der Photosphäre (mit Ausnahme der Strahlen) leicht gerötet sind. 
Das Spektrum der inneren Bereiche der Korona ist ein kontinuierliches 
Spektrum, in dem sich helle Linien überlagern; gegenwärtig sind 24 Korona- 
linien bekannt. 

Die Einergieverteilung im kontinuierlichen Spektrum der Korona ist an- 
genähert dieselbe wie die der Sonne. Aus den hellen Linien ragen besonders die 
grüne Linie 5303 Ä und in einzelnen Bereichen die rote Linie A = 6374 Ä her- 
vor. Diese Linien sind so hell, daß es Lyor im Jahre 1930 gelang, sie bei Be- 
obachtungen der inneren Korona außerhalb einer Finsternis aufzufinden. Wäh- 
rend der Beobachtungen wurden sorgfältige Maßnahmen getroffen, um das 
Streulicht der Sonne im Instrument zu verringern. Der Koronograph selbst 
wurde im Gebirge aufgestellt, um die Störungen durch das Streulicht der At- 
mosphäre herabzusetzen. | 

Die Beobachtungen außerhalb von Finsternissen zeigten, daß die grüne und 
die rote Linie in gesonderten Bereichen der Korona stark sind, die man als 
grüne und rote Bereiche bezeichnet. Sie sind um die aktiven Gebiete der Sonne 
konzentriert, wobei ihr Zusammenhang mit den Flecken und anderen Gebilden 
auf der Sonnenoberfläche deutlich ausgeprägt ist. In höheren Breiten (9 > 60°) 
beobachtet man die grüne Linie selten. An den Polen verschwindet auch die 
rote Linie. 

In der äußeren Korona (im Abstand 0,2-0,3 R„J von der Sonnenoberfläche) 
werden die Emissionslinien im Vergleich zum kontinuierlichen Spektrum 
schwächer, und es treten Absorptionslinien auf, die etwa die gleiche Breite wie 
im Sonnenspektrum, doch eine viel geringere Tiefe besitzen. Aus empirischen 
Überlegungen hat man gefunden, daß man das Koronaspektrum als Über- 


1) W. B. Nıkonow und E.K. NıxonowA, Absolute lichtelektrische Photometrie der 
Sonnenkorona während der totalen Sonnenfinsternis vom 9. Juli 1945. Mitteilungen des 
Astrophysikalischen Observatoriums auf der Krim I, 83, 1947 (B.B. Hukonog u E.R. 
HukoHoBa, A6CONMWTHAA ANEKTPOWOTOMETPHA COAHEYHOH KOPOHEI BO BPEMA HONHOTO 
CONHeyHorO BarmeHun 9 mon 1945r., Ussectun KpsImcKof acrpohusmyeckoli 0ÖCEp- 
saropun I, 83, 1947). 
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lagerung zweier Spektren auffassen kann: der FRAUNHoFERSchen Kompo- 
nente, in der die Absorptionslinien die gleiche Tiefe wie im Sonnenspektrum be- 
sitzen, und der Nicht-FRAUNHÖFERschen-Komponente, in der überhaupt keine 
Absorptionslinien auftreten. 

Die Energieverteilung in der Nicht-FRAUNHoFERschen :Komponente des 
Spektrums ist etwa gleich der Energieverteilung im kontinuierlichen Spektrum 
der Sonne, wobei im violetten Spektralbereich eine gewisse. Intensitäts- 
abnahme festgestellt wird. Die Koronastrahlung ist zum Teil polarisiert. 
Gegenwärtig nimmt man als fest gesichert an, daß die Nicht-FRAUNHOFER- 
sche Strahlung der Korona durch die Streuung des Lichtes der Photosphäre 
an freien Elektronen zustande kommt. Bekanntlich streut ein freies Elektron 
den Bruchteil ds, der auffallenden Strahlung in eine vorgegebene Richtung 


4 
ds (1 + 0020) dw. (22;1) 


e U 2m?c 


Der effektive Gesamtquerschnitt oder der Streukoeffizient ist gleich 


Sn[ er \2 | 


so daß s, nicht von der Wellenlänge abhängt. Das gestreute Licht ist vollständig 
polarisiert, wenn der Ablenkungswinkel des Quants von der ursprünglichen 
Richtung, der Streuwinkel, 0 = 90° beträgt, und es ist nicht polarisiert, wenn 
8 = 0 oder 9 = 180° ist. Bei den übrigen Werten von ® tritt nur eine teil- 
weise Polarisation auf. 

Mit wachsendem Abstand von der Sonnenoberfläche nähert sich # 90°, und 
die Polarisation der Nicht-FRAUNHOFERSschen Komponente vergrößert sich. 

Die Korona besteht aus ionisierten Gasen, die als ganzes neutral sind, da 
wegen der hohen Leitfähigkeit der Sonnenatmosphäre sich keine merkliche 
Raumladung ausbilden kann. Die negativen Ladungen der Elektronen kompen- 
sieren genau die positiven Ladungen der Ionen. Dies sind hauptsächlich Pro- 
tonen, da die Sonnenatmosphäre in der Hauptsache aus Wasserstoff besteht. 
Über die chemische Zusammensetzung der Korona werden wir weiter unten 
sprechen. 

Das Fehlen von Absorptionslinien i im Spektrum der i inneren Korona erklärt 
sich aus der Verschmierung der Linien, die durch die große DorPLeEr-Ver- 
breiterung bei der Streuung des Lichtes an den schnell bewegten Elektronen 
‚hervorgerufen wird. 

Tatsächlich streut jedes Elektron die Strahlung nichtselektiv, wenn es 
gegenüber der Quelle (Sonne) und dem Beobachter ruht. Wenn sich das Elek- 
tron bewegt, unterscheidet sich die Frequenz des gestreuten Lichtes von der 
Frequenz der auffallenden Strahlung um eine Größe, die durch die Geschwin- 
digkeit des Elektrons relativ zur Sonne und zum Beobachter bestimmt wird. 
Für die Verschmierung der schwachen Linien reicht eine Geschwindigkeit aus, 
die der Grenztemperatur der Sonne, d.h. 5000°, entspricht. G. A. SCHAIN 
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[37] hat jedoch gezeigt, daß man selbst in der inneren Korona von den stärksten 
Linien H und K von Ca II keine Spur beobachtet. Wie man leicht nachrechnen 
kann, ist für eine derartige Verschmierung eine Dispersion der Elektronenge- 
schwindigkeiten erforderlich, die einer kinetischen Temperatur von mehr als 
600000° entspricht. 
Die FRAUNHOFERSche Komponente der Koronastrahlung wird durch Streu- 
ung des Sonnenlichtes an kleinen, festen Staubpartikeln hervorgerufen, die 
sich im interplanetaren Raum bewegen. Die Streuung des Sonnenlichtes an 
diesen Staubpartikeln erzeugt das Zodiakallicht. In unmittelbarer Nähe der 
Sonne können diese Staubpartikeln nicht existieren, da sie verdampfen. Die 
trotzdem zu beobachtende Helligkeitszunahme der FRAUNHOFERSschen Kom- 
ponente der Korona in Richtung zur Sonne (in der inneren Korona beobachtet 
man — ungeachtet ihrer größeren Helligkeit - die FRAUNHOFERsche Kompo- 
nente nicht, da die Helligkeit der Elektronenkomponente dort in viel stärkerem 
Maße anwächst) erklärt sich aus dem besonderen Charakter der Streuung 
[4, S.68]. Die Streuindikatrix besitzt ein scharfes Maximum in Richtung des 
auf die Staubpartikeln einfallenden Lichtes. Daher sehen wir das Licht, das an 
den zwischen der Sonne und der Erde befindlichen Staubpartikeln gestreut 
wird. Um die Staubpartikeln zu „erkennen“, die einen großen Winkelabstand 
von der Sonne besitzen, müssen wir das Licht auffangen, das unter einem großen 
Winkel gestreut wird. Der „effektive Querschnitt‘ dieser Streuung ist aber 
sehr klein. | | 
Eine analoge Theorie, die gegenwärtig allgemein anerkannt ist, vermag die 
beobachteten Eigenschaften der FRAUNHOFERSchen Komponente der Korona- 
strahlung gut zu erklären: Die Unabhängigkeit der Helligkeit vom Positions- 
winkel, der langsame Helligkeitsabfall mit der Entfernung, die leichte Rötung 
‚gegenüber der Farbe der Sonne, das Fehlen einer Polarisation. Somit emittiert 
die Korona selbst nur die Nicht-FRAUNHoFERsche Komponente. Diese werden 
wir im folgenden behandeln. 


2. Die Elektronenkonzentration 


Es ist selbstverständlich, daß wir uns die Aufgabe stellen müssen, die Elek- 
tronenkonzentration zu ermitteln, die die beobachtete Helligkeit des konti- 
nuierlichen Spektrums der Korona bestimmt. Bedauerlicherweise liegen nur 
wenige Koronabeobachtungen vor, die für eine photometrische Bearbeitung 
geeignet sind. 

BAUMBACH untersuchte photometrisches Beobachtungsmaterial von 10 Fin-. 
sternissen und leitete eine über alle Beobachtungen und alle Positionswinkel 
gemittelte Helligkeitsverteilung der Korona (unter Einschluß der Fraux- 
HOFERSchen Komponente) in Abhängigkeit von 0, der Entfernung vom Sonnen- 
mittelpunkt in Einheiten des Sonnenradius, ab. 

Diese Verteilung wird durch die empirische Formel 

0,0532 425 2 
er ‚053 ES 1,425 ı ‚365 (22.3) 


2,5 7 17 
0 4 0 
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dargestellt. Als Einheit wurde der millionste Teil der Helligkeit in der Mitte 
der Sonnenscheibe gewählt. Da die Energieverteilung im kontinuierlichen 
Spektrum der Sonne und der Korona nahezu gleich ist, gilt die Beziehung 
(22.3) für alle Frequenzen im sichtbaren Spektralbereich. 

Die Koronahelligkeit ist in starkem Maße sowohl von der Phase des Zyklus 
der Sonnenaktivität als auch vom Positionswinkel abhängig; daher gibt (22.3) 
nur einen genäherten mittleren Wert für / (o) an. 

Die Flächenhelligkeit (Intensität) I (e) und der Emissionskoeffizient für das 
Einheitsvolumen j(r) stehen über eine Integralgleichung zueinander in Be- 
ziehung: | 


Ke) = [indy, (22.4) 


wenn man die Korona als kugelsymmetrisch und die Streuung als isotrop an- 
nimmt (d.h. die Abhängigkeit ds, von 9 vernachlässigt). Durch Auflösung der 
Integralgleichung (22.4), die der Gleichung (21.6) ähnlich ist, und unter Be- 
rücksichtigung der größeren Ausdehnung der Korona finden wir für j(r) den 
Ausdruck | 

0,0304 1,452 4,157 


Ma re Eh (22.5) 
Gleichzeitig kann man j(r) die Gestalt 
on Iodo 
ie) = &,Ron,(t) / Ze (22.6) 


geben. Der Faktor Ro (der Sonnenradius in Zentimetern) tritt auf der rechten 
Seite deshalb auf, weil wir als Längeneinheit den Sonnenradius benutzt haben. 
Die Integration ist über @ von 0° bis 2 und bei der zweiten sphärischen Koor- 
dinate » von 0° bis y,, dem halben Winkel, unter den man die Sonne von dem 
in der Entfernung r vom Sonnenmittelpunkt gelegenen Punkt P aus sieht, zu 
erstrecken. Für die Intensität Io, der einfallenden Strahlung setzen wir den 
Ausdruck (4.34) an, der die Randverdunkelung der Sonne berücksichtigt: 


Io = Ia(l—u-+ ucosd). (22.7) 
‚Aus weiteren Rechnungen erhielt BAUMmBAcH für n,(r) folgende Formel 
| I 
NT Srie* 
O ganzel 


0,0304 1,45 4,16 
a a w 
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die er, indem er u = 0,8 annahm (photographischer Spektralbereich), durch 
die einfachere Interpolationsformel 


0,036 1,55 N 


n,(r) = io ER: 7 = 7 ie (22.9) 


ersetzte. Wir sehen, daß die Dichte in der Korona sehr langsam mit der Ent- 
fernung abfällt. 

Die Angaben BaumsAcHs haben später zahlreiche Korrektionen erfahren. 

Van DE HULST schloß aus der Gesamthelligkeit der Korona die FRAUNHOFERSche 
Komponente, die nicht zur Korona gehört, aus und berechnete r, (r) mit einem 
neuen Wert für / (o). Inder äußeren 
Korona sind die Abweichungen sei- 
ner Ergebnisse von den früheren 
recht beträchtlich. 
A. F. Bocoropskı und N. A. 
'CHINKULOWA!) haben eine Berech- 
nung vonn,(r) unter Beachtung der 
Abhängigkeit ds, von $ vorgenom- 
men. Die Berechnungen sind mit 
großen mathematischen Schwierig- 
keiten verbunden. Daher werden 
wir sie nicht ausführlich behan- 
deln. 

Ein Volumenelement der Korona‘ 
von 1 cm?, das sich im Punkte P Abb. 59 
befindet (Abb.59), empfange von 
dem Element ds der Photosphäre die Strahlung Iodw. Dann streut es pro 
Raumwinkeleinheit in Richtung zum Beobachter die Energiemenge 


IR ag F® 22.10 
I m?ci n,(r) ol —+ cos a: ( . ) 


Die gesamte Energiemenge, die von der Volumeneinheit der Korona in die 
Raumwinkeleinheit in Richtung zum Beobachter gestreut wird, erhalten wir 
durch Integration: 

4 


ir) = iz! ı,(r) r [10a +.208*0) . , (22.11) 


wobei sich die Integration über den Raumwinkel erstreckt, unter dem man 
die Sonne von dem gegebenen Punkt der Korona aus sieht. 


1) A. F. BoGoRoDsk1 und N. A. CHINKULOWA, Über die Verteilung der Elektronendichte 
in der Sonnenkorona. Publikationen des Kiewer Astronomischen Observatoriums Nr.4, 3, 
1950 (A.®. Boroponcrnä u H.A.XnnkyJoBa, O pacııpemeneHun 3NeRTPoHHOH ILIOT- 
HOCTU B CONHEYHOH KOopoHe. IlyOınkamnu Kuesckof ACTPOHOMHYECKOü O6CepRaTopun, 
No. 4, 3, 1950). 


‘ 
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Diese Gleichung ist der Gleichung (22.6) analog. 

Unter Benutzung von (22.4) und nach der Lösung von komplizierten Integral- 
gleichungen fanden die Autoren die in der zweiten Spalte der Tabelle 15 auf- 
geführten Werte von n,(r). 


Tabelle 15 


„Minimale‘‘ Korona 


Korona mit 


ö kugelsymmetrischer „Maximale 


‘ Dichteverteilung ern äquatorial | polar 
1,00 519 - 106 227 . 10% 403 - 10 174 . 10 
| 1,03  — 178 316 127 
1,06 — 132 235 87,2 
1,1 156 90,0 160 53,2 
1,2 74 39,8 70,8 16,3 
1,3 41,4 21,2 37,6 5,98 
1,5 18,3 8,3 14,8 1,41 
1,7 8,8 ° 4,0 7,11 0,542 
2,0 3,36 1,58 2,81 0,196 
2,6 0,73 0,374 0,665 0,040 
3,0 — 0,176 0,313 0,017 


0,004 


Die Abweichung dieser Ergebnisse von den Ergebnissen von VAN DE HULST 
erreichen 30% im Sinne einer Vergrößerung von n,. Jedoch auch diese Angaben 
stellen immerhin nur eine grobe Näherung dar, da sich die Dichte der Korona in 
Wirklichkeit mit der Zeit und dem Positionswinkel ändert. 

Sich auf die Arbeit von W. B. Nıkonow über die Änderung der Gesamt- 
helligkeit der Korona stützend, bemühte sich van DE HuLst von diesen Nähe- 
rungen freizukommen. Er betrachtet gesondert eine „maximale“ und eine 
„minimale“ Korona und setzt das Verhältnis ihrer Gesamthelligkeiten zu 
1,84 an. Er setzt die ‚maximale‘ Korona als kugelsymmetrisch voraus und 
nimmt an, daß die ‚minimale‘ Korona aus einem äquatorialen Anteil, der 0,7 
eines Längenkreises beträgt, und aus polaren Gebieten besteht. 

Nach einer kritischen Dürchsicht der Ausgangsdaten von BAUMBACH und 
unter Verwendung der während der Sonnenfinsternis vom Jahre 1923 ermittel- 
ten Verhältnisse der Helligkeiten der äquatorialen und polaren Gebiete der 
Korona leitet VAN DE HULST aus diesen Angaben die Helligkeit der „maximalen“ 
Korona und der Äquatorgebiete der „minimalen“ Korona ab. Die FRAUN- 
HOFERSche Komponente der Strahlung wurde ausgeschlossen, und auf Grund 
der Ausmessungen der photographischen Aufnahmen von der Finsternis vom 
Jahre 1900 erhielt er das Gesetz für den Helligkeitsabfall mit oö für das Pol- 
gebiet. 
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Aus allen diesen Angaben berechnete van DE HuLst n,(r) für die „maximale“ 
Korona und für das Äquator- und das Polgebiet der „minimalen“ Korona. 
Bei den Berechnungen ist die Abhängigkeit s, von 9 berücksichtigt worden. Die 
Ergebnisse sind in der dritten, vierten und fünften Spalte der Tabelle 15 auf- 
geführt. 

. Da van pe Huust die letzte Beobachtung von NIKONow nicht kannte, wurde 
von ihm ein zu kleiner Wert für das Helligkeitsverhältnis der maximalen und 
der minimalen Korona angenommen. Daraus erklärt sich anscheinend der 
systematische Unterschied zwischen seinen Angaben und denen von Bogo- 
RODSKI-CHINKULOWA. Außerdem hat van DE Huust nicht die Beobachtungen 
vom Jahre 1940 benutzt, als die Koronahelligkeit viel größer war als die von 
ihm angenommene mittlere Helligkeit der minimalen Korona. Außer n, hat 
VAN DE Huust den Polarisationsgrad für die Korona im Maximum und im 
Minimum in Abhängigkeit von o berechnet. Der Vergleich mit den Beobach- 
tungen zeigt eine Übereinstimmung im Verlauf der Abhängigkeit; die quan- 
titativen Abweichungen erklären sich anscheinend aus den oben erwähnten 
Gründen. | 

Für die anomal starke Ausdehnung der Korona konnte man lange Zeit keine 
Erklärung finden. Wenn sich die Korona bei der Grenztemperatur der Sonne 
im hydrostatischen Gleichgewicht befände, würde ihre Ausdehnung 100 km 
betragen. Im Jahre 1947 berechnete ALrv&£x unter der Voraussetzung, daß sich 
die Korona tatsächlich im hydrostatischen Gleichgewicht befindet (die Rich- 
tigkeit dieser Voraussetzung wurde später durch zahlreiche Untersuchungen be- 
stätigt), die Temperatur 7, aus der beobachteten Dichteverteilung, wobei er 
annahm, daß die Korona aus ionisiertem Wasserstoff besteht. Er erhielt für T . 
ungefähr den Wert 7’, = 1000000°, wobei die Temperatur in der äußeren 
Korona allmählich mit der Entfernung abnimmt. Seine Überlegungen sind - in 
aller Kürze - die folgenden: 

Der Bedingung für das hydrostatische Gleichgewicht kann man ohne Be- 
rücksichtigung des Strahlungsdruckes folgende Gestalt geben: 


—Z— ge. (22.12) 


Da nach der erwähnten Hypothese die Korona nur aus Wasserstoffatomen 
besteht, die überdies noch völlig ionisiert sind, ist die Gesamtzahl der Teil- 
chen in 1.cm? gleich 2 n,. Daher ist 


p=2nkT, o=n,mn. (22.13) 


Aus diesen Formeln kann man leicht die Temperatur aus der beobachteten 
Dichteverteilung der Korona bestimmen. Die Berücksichtigung des Auftretens 
anderer Elemente (Helium usw. ) in der Korona ändert das Ergebnis nur un- 
beträchtlich. 
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-3. Die Identifizierung der Koronalinien 


Lange Zeit wurden die Emissionslinien .der inneren Korona dem hypotheti- 
schen Element Koronium zugeschrieben. Mit der Vervollständigung des 
MENDELEJIEWwschen Periodensystems wurden mehr und mehr Versuche unter- 
nommen, diese Linien mit den Linien schon bekannter Elemente zu identifizie- 
ren. Im Jahre 1939 fand GRoTRIAN, daß die Wellenzahlen der verbotenen Über- 
gänge zwischen den Unterniveaus des Grundzustandes von F X und F XI nahe- 
zu gleich den Wellenzahlen von zwei Koronalinien sind. Später führte EDL£n 
[4, 8.7] eine umfangreiche Untersuchung zur Identifizierung der übrigen Korona- 
linien durch. Er nahm mit einem Vakuumspektrographen die Spektren der in 
einer Funkenentladung hochionisierten Elemente im fernen Ultraviolett auf. 
Hierbei ermittelte er die Wellenlängen der aufgelösten Linien, leitete aus diesen 
Linien ein Termschema ab und bestimmte aus dem fertigen Termschema die 
Wellenlängen der verbotenen Übergänge zwischen benachbarten Niveaus. 
Auf diese Weise sind noch zwei Linien mit Übergängen im Ca XII und Ca XIII 
identifiziert worden. Es glückte ihm nicht, Linien noch 'höher ionisierter Ele- 
mente experimentell zu erhalten. Daher ging EoL£n dazu über, die Größe der 
Multiplettaufspaltung in den verschiedenen isoelektronischen Folgen (den 
Folgen von Ionen mit wachsender Atomnummer und Ionisationsstufe, die die 
gleiche Anzahl an Elektronen besitzen) theoretisch zu extrapolieren. Auf diese 
Weise wurden die Termdifferenzen der hochionisierten Ionen bestimmt und mit 
den beobachteten Wellenlängen verglichen. 

Hierbei wurden 19 von 24 Linien mit den Linien von hochionisierten Ionen 
identifiziert (wie SCHKLOWSKI gezeigt hat [33, $ 14], ist die Linie 5694,4 falsch 
identifiziert; in der Tabelle ist sie als nicht identifiziert angegeben). Eine voll- 
ständige Aufzählung der Koronalinien mit ihren Identifizierungen ist in Tabelle 
16 angegeben. | 

In der zweiten, dritten und vierten Spalte sind die bei Finsternissen (GRO- 
TRIAN und G. A. ScHAın [37]) und außerhalb von Finsternissen (LYorT) ge- 
wonnenen Meßergebnisse für die relativen Linienintensitäten aufgeführt. In der 
sechsten Spalte sind die Übergangswahrscheinlichkeiten, in der siebenten das 
Anregungspotential des Ausgängsniveaus (die Linie 7059,6 Ä entsteht bei Über- 
gängen zwischen den Unterniveaus des zweiten Zustandes) und in der achten 
das auf die vorangehende Ionisationsstufe bezügliche Ionisationspotential an- 
gegeben. 

Als Bestätigung für die Richtigkeit der Identifizierung von EDLEN kann 
folgender Sachverhalt dienen. Lyor teilte die beobachteten Linien derart in 
Gruppen auf, daß die Linien einer Gruppe in einem gegebenen Augenblick eine 
ähnliche Verteilung längs eines Längenkreises der Sonne zeigen. Unabhängig von 
ihm teilte G. A. Scuaın!) die Linien in Gruppen nach der gleichzeitigen Zu- 


1) G.A.ScHain, Über die Intensität der Emissionslinien im Koronaspektrum. Abhan d- 
lungen der Akademie der Wissenschaften der UdSSR 58, 767, 1947 (T. A. Hair, O6 un- 
TeHCHBHOCTU OMNCCHOHHBIX AUHHHL B CHEKTPE KOPOHEI. 'Nornansı Akanemun Hnayk CGCCP 
58, 767, 1947.) 
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nahme oder Abnahme der Intensität bei verschiedenen Finsternissen ein. Un- 
geachtet dessen, daß die Gesichtspunkte für die Einteilung in Gruppen voll- 
kommen verschieden sind, erwies sich die Zusammensetzung der Gruppen un- 
gefähr als gleich. Dies bedeutet, daß die Intensität der Linien von den physika- 


Tabelle 16 
Intensität 
a Fee Identifizierung Asect| &,,.| x, 

Gr |Schain| Lyot u 

rian . y2 
3328 1,0| — = Ca XII 2s2 2p5 2Pı,—?Ps,, | 488 | 3,72 | 589 
3388,1 | 16 Z— = Fe XIII 33? 3p2 !D, —’P, 87 | 5,96 | 325 
3454,1 2,3 ze el rar ETTEET re IM _ 
3601,0 2,1 zei) Be Ni XVI 332 3p 2Ps,—2Pı,, | 193 | 3,44 | 455 
3642,9 | — ne -—- ı Ni XII 3s? 3p? !D, —°P, 18 | 5,82 | 350 
3800,8 = = == Nee NETTE Eee ern ee a ne — — 
3986,9 0,7 | 47 = Fe XI 3s? 3p* !D, — °P, 9,5] 4,68 | 261 
4086,3 | 1,0 | 1,0 — Ca XIII 2s2 2p>P, —°P, 319 | 3,03 | 655 
42314| 2,6 | 35 | — | Ni XI 3s2 3p5 2Pı, —2Ps,, | 237 | 2,93 | 318 
4511 - u u EN TINEEPETEN, — = —_ 
4359 = = = Ar XIV 252 2p 2Ps,—?Pı, | 108 | 2,84 | 682 
4567 ı 11 _ a Re ea = — — 
5116,0 4,3 — 2,2 | Ni XIII 3s? 3p2®P, —®P, 157 | 2,42 | 350 


5302,9 |100 1100 100 | Fe XIV 352 3p 2Ps,—®Pı, | 60 | 2,34 | 355 


5536 — m == Ar X 282 2p5 2Pı,—2Ps,, | 106 | 2,24 | 421 
569,4 | — = 12: |) wa en ee en = = = 
6374,55 | 8,1 |40,9 | 18 Fe X 3s2 3p5 2Pı,—2P;,, e9 | 1,94 | 233 
6701,8| 54 | 7,7 2,0 | Ni’ XV 382 3p2 >P, --3P, 57 | 185 | 22 
7096.) — |. — 2,2 |: Fe XV 3s 3p °P, —°P, — [31,7 390 ° 
7891,9| — — 1133 Fe XI 35? 3p*3P, —°P, 44 | 1,57 | 261 
8024,2 | — — / 05| Ni XV 383p2:P, —P, | 22 | 3,39.| 422. 
10746,8 | — — |55 Fe XIII 35? 3p2 °P, —°P, 14 | 1,15 | 325 
107980 | —: | — |.35 | Fe XIII 3s2 3p2 sP, —>P, 9,7) 2,30 | 325 


lischen Bedingungen und nicht von der chemischen Zusammensetzung ab- 
hängt, wobei die Linien einer Gruppe unter gleichen physikalischen Bedingungen 
das gleiche Verhalten zeigen. 

Aus dem Vergleich dieser Gruppe mit der Tabelle 16 geht hervor, daß die 
Ionen jeder Gruppe ein annähernd gleiches Ionisationspotential besitzen, von 
dem der Ionisationsgrad der Atome und das Verhalten der Linien abhängen. 

Warum kann man in der Korona verbotene Linien beobachten? Für ihr Auf- 
treten ist erstens eine geringe Materiedichte erforderlich (damit das Intervall 
. zwischen zwei aufeinanderfolgenden Stößen zweiter Art größer ist als die Lebens- 
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dauer eines Ions in dem entsprechenden metastabilen Zustand) und zweitens 
eine geringe Strahlungsdichte, die das Atom von dem metastabilen Zustand in 
einen höheren Zustand versetzt. Die erste Bedingung ist in der Korona erfüllt, 
da die Wahrscheinlichkeit für verbotene Übergänge verhältnismäßig groß ist. 
Die zweite Bedingung ist aus dem Grunde erfüllt, weil für die Anregung eines 
Ions von einem metastabilen Zustand in einen höheren, nichtmetastabilen Zu- 
stand eine große Energie von größenordnungsmäßig zehn Elektronenvolt be- 
nötigt wird und die Intensität der Sonnenstrahlung im fernen ultravioletten 
Spektralbereich klein ist. 
Worin ist die Ursache für einen so hohen Ionisätionsgrad zu suchen? 


4. Die Ionisation der Atome in der Korona 


Gegenwärtig kann man es als gesichert betrachten, daß die ausnahmsweise 
hohe Ionisation der Atome in der inneren Korona durch die hohe kinetische 
Temperatur, die eine Million Grad erreicht, zu erklären ist. 

Das Fehlen von Absorptionslinien im Spektrum der inneren Korona und der 
geringe Dichtegradient sprechen ebenfalls für eine hohe Temperatur der Korona. 

er Emissionslinien in der Korona besitzen eine Halbwertsbreite von etwa 
0,5 A. 

Da die Linien „verboten“ sind (A! = 0), ist ihre natürliche Breite (ö,,) außer- 
ordentlich klein und braucht nicht in Erwägung gezogen werden. Die Geschwin- 
digkeiten, mit denen sich die Koronamaterie bewegt, übersteigen nicht 5 bis 
10 km/sec und vermögen ebenfalls nicht die beobachtete Halbwertsbreite der 
Linien zu erklären. Aus diesem Grunde liefert nur die thermische Bewegung für 
die Linienbreite eine Erklärung. Sie entspricht einer Temperatur von mehr als 
1000000°. 

Endlich sprechen auch die Beobachtungen der Radiostrahlung der Sonne, die 

"wir am Schluß des Paragraphen behandeln, für. eine hohe kinetische Temperatur 
der Korona. 

Die große Differenz zwischen der Temperatur der Sonnenstrahlung in der 
Korona und der kinetischen Temperatur der Korona erklärt die starke Abwei- 
chung vom thermodynamischen Gleichgewicht und: die Eigenart der physi- 
kalischen Prozesse in ihr. Die Verteilung der Atome auf die Ionisations- und die 
Anregungszustände darf man nicht aus den thermodynamischen Formeln be- 
stimmen, sondern muß sie aus den Stationaritätsbedingungen entsprechender 
Elementarprozesse ableiten. (Die Anzahl der Prozesse in der einen Richtung ist 
gleich der Anzahl der Prozesse in der anderen Richtung.) 


. Für den ‚Wasserstoff, der nur einen Ionisationszustand besitzt, nimmt die 
Stationaritätsbedingung. die Gestalt 


Zn. i. zw Zst.i ion. = = Zn: Te fr Dit. rek. (22.14) 


an, wobei die Werte der ersten Aber Glieder dirch die Gleichungen (8.9), (8.18) 
und (8.26) gegeben werden. Die Zahl der Dreierstöße (Zy; ;ex:) ist wegen der ge- 
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ringen Dichte der Korona klein, und wir können sie vernachlässigen. Der Ver- 
gleich der beiden Glieder der linken Seite [ihr Verhältnis wird. durch (8.23) ge- 
geben] zeigt, daß unter den Bedingungen der Korona Zion. > Zpn.i., wenn 
X, > 1-8 eV ist. 

Auf diese Weise steht in der Korona Stoßionisation und Rekombina- 
tion mit Emission eines Quantsim Gleichgewicht. Diese Prozesse sind ein- 
ander nicht entgegengesetzt, und folglich kann die in diesem Fall gültige Ioni- 
sationsformel nicht die SamAsche Formel sein. Insbesondere geht in diese 
Formel nicht die Konzentration n, der freien Elektronen ein, weil sowohl die 
Zahl der durch Elektronenstoß bewirkten Ionisationen als auch die Zahl der 
Rekombinationen proportional n, ist. Außerdem wird die Ionisationsformel für 
die verschiedenen Atome verschieden sein, da der Charakter und die Größe der 
effektiven Querschnitte g,,„(v) für Stoßionisation von den Eigentümlichkeiten 
der Atomstruktur abhängen. Die Ionisation des Wasserstoffs und der Metalle 
in der Korona hat I. S. SCHKLOWSKI untersucht [33, 8.208]. 

Wir wenden uns der Ionisation des Wasserstoffs zu. Der Querschnitt für die 
Jonisation eines im Grundzustand befindlichen Wasserstoffatoms, das von einem 
schnellen Elektron ionisiert wird (dessen Energie das Ionisationspotential be- 
trächtlich übersteigt), ist aus der Quantenmechanik bekannt und beträgt 


Det / 2m,v? 
— 0,285 - 1 22.1 
Wir setzeng,(v) in (8. 18) ein, integrieren partiell, ersetzen 5 m,v% durch x, und 
erhalten 
2m, e‘ Ft 4 
Dsse 2 0,28 &T,1n100 + Ei,|-&-)\|, (22.16 
= Fr kT, )’ : M.Xo . a i T u) 


wobei der Integrallogarithmus Ei, (a ne) durch (6. 35) definiert ist. Die Ioni- 


sation von den angeregten Niveaus aus berücksichtigen wir nicht, weil die An- 
regung des Wasserstoffs unter den Bedingungen der Korona gering ist. Die Größe 
Zoh.rek. bestimmt sich aus der Gleichung (8.26), wobei ß, in Übereinstimmung mit 
(5.55) und (5. 24) gleich 
h? 32n°eR 
Be 2 22.17) 
ucm;v°3 3 ch?y®k5 


ist. Hier ist g,, , = 2 k?,.v die bei der Rekombination emittierte Frequenz, die 
mit der Elektronengeschwindigkeit v über die Beziehung (5.8) verknüpft ist, 
4%, = 1 für den ionisierten Wasserstoff und R = », gleich der Grenzfrequenz der 
Lyman-Serie, die.durch den Ausdruck (5.25) bestimmt ist. 


Wenn wir alle diese Größen in (8.28) einführen, die erzwungene Rekombina- 
e3 


tion vernachlässigen (a5 0,< ı) und die Gleichung Xo,n = = benutzen, 
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können wir diese Gleichung auf die Form 


Me v: 
30oyıf g IT, y . ET: 
De 1’ N 3 Pe RRENGERBERENE REN; BD 0 DEE 2 
ph.rek. N,N, I: rn? Yo ai m,v2 en + in.) 
n®kT, 2kT 
t=0 
Eee . 
= umKT? Ye De n-3 Hi, ) (22.18) 
mit 
94 2.2 P2 h3 | 
K- a EEE — 3,2. 10-6 (22.19) 
3/3: mc e 
(2rtm,k)? 


bringen. Für die höheren Serienglieder darf man die erzwungene Rekombina- 
tion nicht vernachlässigen. Der Wert der Summe wird jedoch vorwiegend durch 
die ersten Summanden bestimmt. 

Wir setzen (22.16) und (22.18) in (22.14) ein, benutzen (5.25) und die Glei- 
chung 4, = hR und finden als Ionisationsformel für den Wasserstoff: 


X e 
e "”e ]n100 + Bil a.) 


3/30 35 
n _ 330,285 AMT, Eu, oo 
Ng ar m el? en En u 
N? . N, 
PL Bil a) 


Wie wir schon erwähnt haben, hängt. die Ionisation von n, nicht ab. Bei 

T, = 625000° ist - = 10%, bi T, = 1560000° ist .. = 3- 10°. Wäre die Ioni- 
0 0 

sation nach der SaHaAschen Formel mit T = T, bestimmt worden, so wäre 


- fast um das 106fache größer, und bei 7’ = 5000° wäre . — 0,07. 
"Bei einem Atom mit vielen Elektronen, z.B. bei Fe, hahmen die Bedingungen 
für das lonisationsgleichgewicht die Gestalt eines Gleichungssystems an, 
von denen jede die Gleichheit der Anzahl der Elementarprozesse ausdrückt, die 
zum Auftreten und zum Verschwinden von Atomen in der gegebenen lonisa- 
tionsstufe führen. 

In diesen ‚Gleichungen kann man wie in (22.15) die Dreierstöße, die Photo- 
ionisation (für alle Ionisationszustände außer dem ersten) und die Stoßioni- 
sation von angeregten Niveaus aus vernachlässigen. 

In die Gleichungen geht der effektive Querschnitt für die Ionisation durch 
Elektronenstoß ein. Die Aufgabe wird dadurch kompliziert, daß bei hochioni- 
sierten Atomen die Ionisationsenergie größer als die mittlere thermische Ener- 
gie eines Elektrons ist, so daß die Ionisation durch „langsame“ Elektronen aus- 
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geführt wird. Für diesen Fall sind jedoch noch keine genauen Werte des effek- 
tiven Querschnitts bekannt. 
Wir benutzen die auf klassischen Überlegungen fußende Formel 


q, (0) = ze a — (22.21) 


nn 


in der v die Geschwindigkeit des stoßenden Elektrons und v, die Geschwindig- 
| | 1 
keit des vom Atom losgelösten Elektrons bedeuten. In unserem Fall ist 5 m,v? 


< X,. Diese Formel ergibt annähernd den gleichen Wert für q,(v) wie auch die 
Näherungsformel der Quantenmechanik und stimmt auch angenähert mit den 
empirischen Angaben für Helium überein. 

Für die Zahl der Rekombinationen wählen wir den Ausdruck 


30 ZAR (2*2) 


2 — 
RE EZ Deren n>Ei Ta 
€ 


der eine Verallgemeinerung von (22.18) auf den Fall eines wasserstoffähnlichen 
Ions mit der Kernladung Ze darstellt. 

In Wirklichkeit sind die von uns betrachteten Ionen nicht wasserstoffähnlich. 
. In diesem Fall kann man Ze als eine gewisse effektive Ladung ansehen, die auf 
ein Außenelektron wirkt. Im allgemeinen kann die Anwendung von (22:22) auf 
ein wasserstoffunähnliches Ion zu schweren Fehlern führen. Der Hauptteil der 
Rekombinationen gelangt jedoch aufangeregte Niveaus. Diesesind.aber praktisch 
wasserstoffähnlich. Die numerische Lösung des Systems der Stationaritäts- 
gleichungen für Fe und Ni zeigt, daß jedem Wert T, eine bestimmte, am häu- 
figsten anzutreffende Ionisationsstufe entspricht. 

Bei 7, = 600000° befindet sich das Eisen in der Hauptsache im Zustand 
Fe X und bei 7, = 1200000° im Zustand Fe XIV. Somit entsprechen diese 
Temperaturen den ‚roten‘ und den „grünen“ Koronagebieten. Der Umstand, 
daß die Beobachtungen bisweilen an ein und derselben Stelle der Korona ein 
Stärkerwerden sowohl der roten als auch der grünen Linien zeigen, erklärt sich 
dadurch, daß der Sehstrahl nacheinander durch grüne und durch rote Gebiete 
hindurchtritt. Aus den Beobachtungen ergibt sich, daß die Emissionsgebiete 
von Ni XIII und Ni XIV im wesentlichen mit den Emissionsgebieten von 
Fe XIII und Fe XIV zusammenfallen. Dies findet darin seine Erklärung, daß 
die Anzahl der entsprechenden Ionen in der betrachteten Ionisationsstufe bei 
gleichen Temperaturen ihr Maximum erreicht. 


(22.22) 


5. Die chemische Zusammensetzung der Korona 


Die Korona ist für die monochromatische Eigenstrahlung durchlässig, da der 
Absorptionskoeffizient für die verbotenen Linien klein und die allgemeine 
optische Dicke der Korona in diesen Linien um viele Größenordnungen kleiner 
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‘als Eins. ist. Auf diese Weise können wir über die Intensitäten der Emissions- 
linien auf die Gesamtzahl der Atome schließen, die die gegebene Linie emittie- 
ren. I. S. SCHKLOWSKI [33, Kap. III] hat zum erstenmal Rechnungen durch- 
geführt, die sich mit der chemischen Zusammensetzung der Korona befassen. 

‚Es sei I,(o) die von 1 em? der Projektion der Korona in den räumlichen Ein- 
heitswinkel emittierte Energie, die über die gesamte Linie integriert ist. Die 
Beobachtungen liefern gewöhnlich eine Äquivalentbreite AA(o) der Emissions- 
linie, die sich auf das benachbarte kontinuierliche Spektrum desselben Ge- 
bietes der Korona beziehen, d.h. das Intervall des nächstgelegenen kontinuier- 
lichen Spektrums, in dem die gleiche Energie enthalten ist wie in der Linie. 
Wenn wir die durch (22.3) bestimmte Intensitätsverteilung des kontinuier- 
"lichen Spektrums I(o) kennen (hierbei ist es nicht nötig, die FRAUNHOFER sche 
"Komponente der Strahlung auszuschließen, da sich AA auf das gesamte konti- 
nuierliche Spektrum bezieht), finden wir I,(0o) = AA(e)I(e). Eine (22.4) ana- 
loge Integralgleichung gestattet, den Emissionskoeffizienten 7, (r) zu berechnen, 
der seinerseits die Anzahl der Atome bestimmt, die sich im Ausgangszustand 
n,„(r) befinden: | 


anj,) =) (Aut Vin Bai) Pvin- (22.23) 


Für alle vorliegenden spektralphotometrischen Beobachtungen der mono- 
chromatischen Koronastrahlung wurde n,(r) berechnet. Als Resultat ergab 
sich, daß n, (r) beir = 1,2 für verschiedene Ionen größenordnungsmäßig gleich 
zehn Atome in 1 cm? ist. 

Wir gehen im folgenden von der Zahl der angeregten Atome zu der Zahl aller 
‚Atome in einem vorgegebenen lonisationszustand über. 

Zu diesem Zweck müssen wir verschiedene Anregungsmechanismen be- 
trachten. Vor allem müssen wir die Anregung durch Elektronenstoß berück- 
sichtigen. Die Zahl Zst. anr. dieser Anregungen bestimmt sich aus einer Formel 
vom Typ (8:18), in der g,,„(v) den effektiven Anregungsquerschnitt bedeutet. 
Die Berechnung dieser Querschnitte für kleine relative Geschwindigkeiten ist 
eine überaus schwierige Aufgabe. Wir benutzen eine Formel für die Anregung 
der Unterniveaus der gleichen Konfiguration O III, die unter Zugrunde- 
legung einer RUSSEL- SAUNDERS-Kopplung berechnet wurde [40, 8.8]. Da in 
der Korona ebenfalls eine Anregung der Unterniveaus des Grundzustandes auf- 
tritt, kann man als erste Näherung annehmen, daß die Grundeigenschaft von 
O III - der große Wert von g,,„(v), der den gaskinetischen Wert um das Zehn- 
fache übertrifft — auch den Ionen in der Korona zuzuschreiben ist. Der Ver- 
gleich der Theorie mit den Beobachtungen ermöglicht es, diese Voraussetzung 
zu prüfen. Die Besetzung eines angeregten Niveaus hängt sowohl von den Stoß- 
‚anregungen als auch von den Rekombinationen mit Kaskadenübergängen auf 
das gegebene Niveau ab. 

Es ist leicht einzusehen, daß Zgt. anr. > Zst.ion, weil (9,,4)anr. > (Q,)ion ISt. 
Daher braucht man die Rekombinationen auf angeregte Niveaus, deren Zahl 
kleiner als Zgtion ist, nicht zu berücksichtigen. Sie sind im Vergleich zu den 
direkten Anregungen selten. 
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In der Korona darf man (im Gegensatz zu.den Nebeln) die Anregungen, die 
bei der Absorption der aus der Photosphäre stammenden Strahlung vor sich 
gehen, nicht vernachlässigen. Die unmittelbare Rechnung (die Größen B,, sind 
bekannt) zeigt, daß für die Linien A — 5303 und A = 6374 Ä die Photoan- 
regung beir > 2 Ro, vorherrscht, wo n, schon beträchtlich kleiner ist als in der 
inneren Korona, aber der Strahlungsstrom nicht so stark abnimmt. 

In diesem Fall ist der Emissionskoeffizient für die gesamte Linie 7, (r) in der 
inneren Korona proportional n,n, | und in der äußeren proportional n, ,. Wenn 
sich die (durch 7, bestimmte) Ionisation und die relative Häufigkeit von Fe 
nicht mit der Höhe ändern, ist n, , der Anzahl der Wasserstoffatome in 1 cm? 
und asien 7, proportional. Dies bedeutet, daß in der inneren Korona 


7 ir r) - n. und in der äußeren Korona j,(r) = n, = j(r) ist. Die Beobachtungen 
zeigen tatsächlich, daß, beginnend mitr=2 2 Ro (wie sich näherungsweise 
aus der Berechnung ergab), j(r) für A = 5303 Ä und für „weißes“ Licht pro- 
portional sind. Dies bestätigt die Richtigkeit des angenommenen Wertes 
(9,, #)Anr.- 

Wenn. wir den Anregungsmechanismus kennen, können wir die Verteilung 
der Atome auf die Anregungszustände berechnen und vonn,, „aufn, übergehen. 
Wenn uns Angaben über die Linien der Atome vorliegen, die sich m mehreren 
Jonisationszuständen befinden, und wir, von der Ionisationstheorie ausgehend, 
die Zahl der Atome berechnen, die sich in „unsichtbaren“ Ionisationszuständen 
befinden (getrennt für rote und grüne Gebiete), können wir die chemische Zu- 
sammensetzung bestimmen. Die Konzentration von H wird durch n,(r) an- 
gegeben. | 

Es ergab sich, daß die relative Häufigkeit von Fe und H über die Gesamt- 
dicke der Korona konstant und etwa gleich der Häufigkeit dieser Elemente in 
der umkehrenden Schicht ist. | 

Dieses Ergebnis ist von großer Wichtigkeit; es zeigt, daß die Elemente in der 
Korona durchmischt sind und dort kein Diffusionsgleichgewicht eintritt, bei 
dem die schwereren Elemente in tiefere Schichten absinken. Anscheinend wird 
diese Durchmischung durch eine langsame Turbulenzbewegung in der Korona 
hervorgerufen. Man muß natürlich annehmen, daß in dem Übergangsgebiet der 
Sonnenatmosphäre, in der Chromosphäre und in den Protuberanzen die Ele- 
mente ebenfalls durchmischt sind. 


6. Die ultraviolette Strahlung der Korona und der Chromosphäre 


Die Emission der Korona bricht nicht an den Grenzen des sichtbaren Spek- 
trums ab, sondern setzt sich nach beiden Seiten hin fort [33, Kapitel V]. Vor 
allem ist dies die Strahlung jenseits der Grenzen der Hauptserien von H, He, 
He II und der übrigen Elemente infolge der Rekombinationen. Sie wird durch 
Formel (8.38) bestimmt. 

Außerdem entsteht bei den frei-frei-Übergängen eine Emission. Ihre In- 
tensität ist nur von der Dichte und von der Geschwindigkeit der Teilchen ab- 
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hängig und wird für den Wasserstoff durch die Formel 


Si ee er 
4nj,dv = nn, - ge FTedv (22.24) 
2RT} 


bestimmt. 

[Den Ausdruck (22.24) für den Spezialfall des thermodynamischen Gleich- 
gewichtes kann man aus (5.65) und (3.10) ableiten.] Die zweite Quelle für die 
Emission (frei-frei-Übergänge) von H ist unter den in der Korona herrschenden 
Bedingungen, d.h. für eine sehr hohe kinetische Temperatur, etwa um das 
Dreifache wirksamer als die erste. Die Korona ist infolge des hohen Ionisa- 
tionsgrades sogar für die Strahlung jenseits der LYMAn-Serie durchlässig. 
Daher gelangt diese Strahlung vollständig nach außen. | 

Somit ist die Intensität der kontinuierlichen Koronastrahlung proportional 


P= [nın.dy= [n.dy (siehe Abb. 59). Am Rand der Scheibe, wo der 


0 6 
Sehstrahl die Oberfläche streift, sind P und die Helligkeit maximal. Die Struk- 
tur der Korona (das Auftreten von strahlenförmigen Gebilden, die ungleich- 
mäßige Dichteverteilung längs eines Längenkreises) vergrößert P bei derselben 
mittleren Elektronendichte und erhöht folglich auch die Helligkeit. In Erd- 
entfernung ist der Gesamtstrahlungsstrom H, der ultravioletten Wasserstoff- 
emission im Intervall von »,. bis v = Sleich 4 - 10-2 erg/cm? sec. Analoge 
Rechnungen zeigten, daß die von He emittierte Strahlung um das 1,4fache 
größer ist als diejenige von H. Der Einfluß der Strahlung der übrigen Elemente 
ist verschwindend klein. 

Außer dem kontinuierlichen Spektrum besitzt die Korona auch ein Linien- 
spektrum im ultravioletten Spektralbereich. Dieses entsteht durch erlaubte 
Übergänge zwischen den durch Elektronenstoß angeregten Niveaus und den 
Grundniveaus der Ionen von Fe und Ni. Jede Anregung durch Elektronenstoß 
führt zur Emission eines Quants. Ihre Anzahl wird durch eine Formel vom 
Typ (8.18) bestimmt, so daß j, für monochromatische Strahlung ebenfalls 


proportional n,n, 2 ist. Der Querschnitt für die Anregung durch schnelle 
Elektronen (die thermischen Energien eines Elektrons betragen etwa 120 eV) ist 


gleich 
2e* 2mv: 
(9, % )Anr. — RN 2 ) (22.25) 
T; 


wobei f,,, die Oszillatorstärke des Überganges ist (für Resonanzlinien ist sie 
angenähert gleich Eins). 

Wir geben einige Daten für eine Reihe von Elementen an, die auf der. Sonne. 
ziemlich häufig sind. Zum Beispiel besitzen Ne VIII (diesen: Zustand erreicht 
Ne in den ‚‚roten“ Gebieten) bzw. Mg X („grüne“ Gebiete) Resonanz-Dubletts 
bei 776-768 bzw. 625-610 Ä. Da man in einem großen Bereich der Korona. 
entweder die rote oder die grüne Linie beobachtet, kann man die gesamte Strah- 
lungsenergie in den beiden ultravioletten Linienpaaren ausrechnen, indem man 
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4705, = hvZst. Anr. über das gesamte Volumen der Korona integriert. Auf diese 
Weise setzen wir voraus, daß in jedem Punkt der Korona entweder die Linie 
Ne VIII oder die Linie Mg X emittiert wird. 

Wenn wir die relative Häufigkeit von Mg und Ne vorgeben, finden wir für die 
gesamte monochromatische Strahlung, die in der ganzen Korona in 1 sec er-. 
zeugt wird, E — 6 - 102° erg/sec. Wenn die Hälfte der Strahlung zur Sonne zu- 
rückkehrt, ist der Strom der harten monochromatischen Strahlung in Erd- 
entfernung R, gleich De 

ı E ER erg 


H,= = = 1 T—. 
°  24nkt cm? sec 


(22.26) 
.Die monochromatische ultraviolette Strahlung erzeugt einen Strom von 
etwa der gleichen’ Größenordnung wie die monochromatische Strahlung der 
'Korona in den Linien A = 5303 und A = 6374 Ä. Der Wert H, reicht aus, um 
die beobachtete Ionisation der oberen Schichten der Erdatmosphäre zu er- 
klären. Über die Ionisation der Chromosphäre und der Protuberanzen durch 
die Koronastrahlung haben wir schon gesprochen. 
' Die oberen Schichten der Chromosphäre, in denen der Wasserstoff praktisch 
vollständig ionisiert ist, scheinen ebenfalls eine ultraviolette Strahlung auszusen- 
den, die durch Rekombinationen auf das Grundniveau hervorgerufen wird. Der 
Einfluß der frei-frei-Übergänge ist bei der niedrigen kinetischen Temperatur 
der Chromosphäre nicht von Bedeutung. 
“Wenn die Ionisation der Chromosphäre nur durch die Koronastrahlung be- 
dingt wird, spielt die Chromosphäre gewissermaßen die Rolle eines Reflektors, 
der einen Teil der nach unten gehenden Strahlung ‚reflektiert‘; der in diesem 
Fall von der- Chromosphäre ausgehende Strom ist geringer als der von der 
Korona. Wenn dagegen die Temperatur der einzelnen Bereiche der oberen 
Chromosphäre (oberhalb des Niveaus 7000-8000 km) 20000° übersteigt und so- 
mit die Ionisation bestimmt, ist die Strahlung dieser. Bereiche ebenfalls für die 
Ionisation der Erdatmosphäre ausreichend. .. 

Die Energie der ultravioletten Strahlung und eines großen Teiles der sicht- 
baren monochromatischen Strahlung der Korona wird der thermischen Energie 
des Elektronengases entnommen. In den Nebeln wird dieser Energieverlust 
durch die Strahlung des Zentralsternes kompensiert. In der Korona kann es 
diese Möglichkeit infolge der niedrigen Temperatur der Photosphäre nicht 
geben, und wir müssen uns nach einer anderen Energiequelle umsehen. 
I. S. SCHKLOWsKI sprach die Vermutung aus, daß für die Erwärmung Ströme 
in Frage kommen, die unter der Einwirkung von elektrischen Feldern (z.B. 
induzierter), entstehen. Die von ihnen abgegebene Wärme g wird durch die 
Formel (18.37) bestimmt. Diese Energie muß einerseits den Strom der Strah- 
lungsenergie 4nj, = n, ZT) und andererseits den durch die Wärmeleitung 
entstehenden Strom, .der in die unteren Schichten der Atmosphäre und in die 
äußeren Schichten der Korona fließt, kompensieren. 

Die abgegebene Wärmemenge ist gleich 

2 
g=- IE = nm (T,) — Ve, (22,27) 
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wobei:y die Wärmeleitzahl des Elektronengases und 7 (T,) eine gewisse Funk- 
tion von T., ist. 

Mit Hilfe der Formel (22.27) kann man ausrechnen, daß zur Aufrechterhal- 
tung der Koronatemperatur auf der beobachteten Höhe ein Feld von. der Feld- 
stärke E = 10-8 V/cm erforderlich ist, wobei die Werte der beiden Summanden 
auf der rechten Seite von der gleichen Größenordnung sind. Dieser kleine Wert 
der Feldstärke, der für die Erwärmung erforderlich ist, erklärt sich aus der ge- 
ringen Wärmeabgabe der Korona, hervorgerufen durch den kleinen Wert von 
n, und den geringen 'Temperaturgradienten. 


In der Chromosphäre ist n, tausendmäl größer. Daher erzeugen selbst stär- 
kere Felder nur eine verhältnismäßig schwache Erwärmung. Es erhebt sich die 
Frage, weshalb die Temperatur der Korona stets annähernd konstant ist, ob- 
gleich sich die Felder um das Hundertfache und sogar um das Tausendfache 
ändern können. Außerdem ist es unverständlich, weshalb 7, zur Grenze der 
Korona hin abnimmt, obgleich n, und folglich die Wärmeabgabe, dort ge- 
ringer ist. Wie S. B. PIKELNER [41] gezeigt hat, läßt sich dies durch einen an 
der Oberfläche auftretenden Abkühlungseffekt der Korona erklären, der darin 
besteht, daß sehr schnelle Teilchen, deren Geschwindigkeiten größer als die 
parabolische sind, aus der Korona herausfliegen (Dissipation). Das Ent- 
weichen der Teilchen geschieht hauptsächlich in den Schichten 1,755 < r < 2,75. 
Aus tieferen Schichten wird durch den Widerstand des Mediums ein Entweichen 
erschwert, und in den höheren Schichten finden zu wenig Stöße statt, die die 
schnellen Teilchen ‚erzeugen‘. Die Dissipation ist dem Anteil an schnellen 


MV 
co 


Teilchen, d.h. e 2*T., proportional, wobei v.. die Geschwindigkeit bedeutet, 
die für die Überwindung des Widerstandes und der Gravitation erforderlich 
ist („parabolische“‘ Geschwindigkeit). Mit wachsendem T', vergrößert sich dieser 
Anteil schnell. Die Dissipation ist gewissermaßen ein Thermoregulator. Wenn 
an einer beliebigen Stelle der Korona die Temperatur den Wert 1500000° über- 


& 


2 
steigt, gibt die Wärmeleitung den Energieanteil y 2 an höher gelegene 


dr? 
Schichten ab, von wo aus dieser Energieanteil durch Dissipation in den Welt- 
raum entweicht. Die erste Berechnung der Dissipation von Teilchen aus der 
Korona unter Berücksichtigung der hohen kinetischen Temperatur der Korona 
wurde von W. A. Krart) durchgeführt. 


Somit sind die thermischen Geschwindigkeiten der Protonen in der Korona 
nicht zufällig mit der parabolischen Geschwindigkeit vergleichbar (dies kann 
man leicht nachrechnen). Dieser Umstand erklärt die große Ausdehnung der 
Korona, die von der Annäherung der thermischen und der parabolischen Ge- 
schwindigkeit der Protonen aneinander abhängig ist. Auf anderen Sternen wird 
zweifellos der gleiche Mechanismus für die Erwärmung gültig sein, da die Sonne 


1) W.A.Krar, Die positive Ladung der Sonne. Abhandlungen der Akademie der Wissen- 
schaften der UdSSR 55, 207, 1947 (B.A. Kpar, Ilonorturenpastä sap Cosa. MoKnaneı 
Arapemun nayk CCCP 55, 207, 1947). 
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ein „Durchschnittsstern“ ist. Die obere Grenze der Koronatemperatur be- 
stimmt sich aus dem Verhältnis der thermischen und der parabolischen Ge- 
schwindigkeit (d.h. aus der Masse und dem Radius des Sternes). Zum Beispiel 
ist. in der. Korona eines Sternes vom Typ gK 5 T, = 160000°; und bei einem 
Stern vom Typ cB3 ist T, = 2,7 - 10°. Die Dichteverteilung in der Korona 
eines Sternes verläuft ähnlich wie die Dichteverteilung in der Sonnenkorona. 
Wenn man für die Messung der Ausdehnung der Korona den Radius des Sternes 
als Einheit nimmt, so müssen die Riesen eine sehr ausgedehnte Korona be- 
sitzen. Die ultraviolette Strahlung einer derartigen Korona kann die beob- 
achtete anomale Anregung der Atome mit hohem Anregungspotential, z.B. der 
Wasserstoffatome, hervorrufen. 


7. Die Radiostrahlung der Sonne 


Bis in die jüngste Zeit. hinein wurden alle Beobachtungen der Himmels- 
körper in einem Wellenlängenbereich ausgeführt, der den sichtbaren Spektral- 
bereich einschließt und sich von A = 2900 Ä bis zu verhältnismäßig fernen 
infraroten Wellenlängen erstreckte. Dieser Bereich wird an seinem kurzwelligen 
Ende durch die Absorption der Ozonschicht der Erdatmosphäre und an seinem 
langwelligen Ende durch die Absorptionsbanden des Wasserstoffs begrenzt. 
Überdies ist die Empfindlichkeit der Strahlungsempfänger für A > 30000 Ä 
sehr gering. Es gibt jedoch noch ein anderes ‚Fenster‘, das für Wellen von 
1 cm bis zu 12 m, die ulirakurzen Radiowellen, durchlässig ist. 

Das Aufkommen von hinreichend empfindlichen und gerichteten Funkmeß- 
geräten ermöglichte es, eine Strahlung der Galaxis und der Sonne in diesem 
Wellenlängenbereich zu entdecken. Die Intensität dieser Strahlung kann man 
durch eine formale Größe, die Radiotemperatur T,aa, messen. Diese ist gleich 
der Temperatur eines schwarzen Körpers mit der gleichen Winkelausdehnung, 
der denselben Strahlungsstrom in derselben Frequenz emittiert. Die Radio- 
temperatur der Sonne nimmt in dem Wellenlängenbereich von 1 cm bis 10 cm 
von:10000° bis 20000° mit wachsender Wellenlänge zu und ist zeitlich fast un- 
veränderlich. Bei Wellenlängen von A = 50 cm beträgt die Radiotemperatur 
der Sonne 100000°. Bei der Wellenlänge 1m ist die Radiotemperatur beson- 
ders in den Jahren maximaler Sonnentätigkeit zeitlich stark veränderlich und 
erreicht bisweilen 1013°. In diesem Wellenlängenbereich sinkt T,.a.nie unter 106° 
und hält sich in den Jahren des Minimums konstant auf diesem Wert. Es ist 
zweckmäßig, die Strahlung des Meterwellenbereiches in eine ruhende oder 
thermische und eine sporadische (mit der Zeit veränderliche) Komponente ein- 
zuteilen. 

Die thermische Strahlung wurde von I. S. SchkLowskı und unabhängig 
von ihm von W. L. GINSBURG untersucht. Der Absorptionskoeffizient für die 


Radiostrahlung in einem ionisierten Gas wird durch die frei-frei-Übergänge be- 
av 


stimmt [siehe Formel (5.65)], wobei T = T.,, ist. Tatsächlich ist e *T in der 
Formel (5.65) faktisch gleich dem Verhältnis der Anzahl der Atome im oberen 
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und im unteren Quantenzustand. Die Schwächung eines Lichtstrahles in einer 
gegebenen Richtung wird durch die Differenz zwischen der selbstabsorbierten 
Energie (Koeffizient B,,) und der Energie, die von den Atomen durch die auf sie 
fallenden Quanten in der gleichen Richtung emittiert wird (Koeffizient B,,), be- 
stimmt. Daher gilt für die Abnahme der Anzahl der Quanten, wenn sie durch 
ein Element dh hindurchtreten, der Ausdruck 


Nn,0,B;,dh — n,9, By.dh — nei E "an. (22.27) 
N, ki; 


Wenden wir auf den Subtrahenden unseres Ausdrucks die Formel (5.9) an, so 
hv 


erhalten wir e #T, In dem vorliegenden Fall, in dem die Emission von frei-frei- 
Übergängen eines Elektrons begleitet wird, bestimmt sich die relative Zahl 
der Elektronen von vorgegebener Energie durch die Maxwertsche Formel mit 


T = T,, und das Verhältnis der Anzahl der Elektronen mit einer vorgegebenen 
hv 


Energiedifferenz beträgt e ®Te. Der Umstand, daß wir anfangs von Atomen in 
verschiedenen Quantenzuständen und dann von der Energie eines Elektrons 
gesprochen haben, wird nicht zu Mißverständnissen führen, da in dem vor- 
liegenden Fall das emittierende System ein Ion und ein Elektron ist und die 
Energie eines derartigen Systems gleich der Energie des Elektrons ist. 

Da ir < <] ist, kann man unter der Annahme, daß die Korona aus Wasser- 
‚stoff besteht, den Absorptionskoeffizienten folgendermaßen umschreiben: 


%, Arne 1 N, 
oe Ve 3 - = vw, Tom. nr. 
/ (mk T,) 2 
mit 
2 
yw, T,).= 1,65 . 10-1000 1, (22.28) 
T, y? 


Man kann leicht nachrechnen, daß die optische Dicke T, der Chromosphäre 
selbst für A = 1 cm größer als 10° ist. Für die Korona gilt ‘bei A = 150 cm 
T., = 1,6. Daher stammt die bei uns ankommende Strahlung mit‘ 4 >1Imin 
der Hauptsache aus der Korona. 

Die Intensität der austretenden Strahlung wird durch die Formel (3.32) be- 
stimmt. 

In erster Näherung kann man annehmen, daß T', in der Korona konstant 
und gleich 7, ist und 7, in der oberen Chromosphäre auf dem Niveau mit 
rt, = 1 gleich einem gewissen 7’, ist. Dann können wir die Formel (3.32) in die 
Gestalt 

1,(0,6) = B,(T,)e"*+ B,(T,) (1 — e"”) (22.29) 


bringen, wobei r, längs des Lichtstrahls gezählt wird. Für die Zentimeterwellen 


$ 22. Die Korona und die ‚Radiostrahlung der Sonne 409 


ist 7„<1, das zweite Glied gegenüber dem ersten Glied klein, die Scheibe 
gleichmäßig hell und T,aa = T.- 

Für die Wellen des Meterbereiches ist das erste Glied gleich Null, und die 
Helligkeit der Scheibe fällt zum Rand allmählich ab, wobei der Durchmesser 
der Scheibe größer als der Sonnendurchmesser ist. 

Für die Dezimeterwellen sind: beide Glieder in den zentralen Gebieten der 
Scheibe miteinander vergleichbar. Am Rande ist r, = 1, und die Strahlung ist 
der Strahlung eines absolut schwarzen Körpers mit 7 — T „ähnlich. Die Sonne 
hat das Aussehen eines hellen Ringes. 

Die Zunahme der Radiotemperatur mit der Wellenlänge erklärt sich natür- 
lich aus dem ständig wachsenden Einfluß der Koronastrahlung. 

Zum Unterschied von der gewöhnlichen Strahlung weisen die Radiowellen 
zwei Besonderheiten auf. Die erste besteht darin, daß ihr Brechungsindex in 


einem ionisierten Gas 
—— 
n — y: an (22.30) 
ITM,Yv 


kleiner als Eins ist (Gruppengeschwindigkeit der Wellen « — cn), wobei n für 
die Meterwellen in der Korona gegen Null streben kann, so daß eine Total- 
flexion stattfindet. Die Strahlung kann nur aus den Schichten austreten, die 
oberhalb des Niveaus mit n = 0 liegen. Ein Strahl, der nicht in Richtung der 
Normalen zur Oberfläche verläuft, ist so gekrümmt, daß er zur Sonne hin er- 
haben ist. Für kugelsymmetrische Schichten bestimmt sich die Gleiehung für 
die Trajektorie durch die gewöhnliche Refraktionsbedingung 


rnsini = const, (22.31) 


wobei ö der Winkel zwischen dem Strahl und dem durch den gleichen Punkt 
verlaufenden Radius ist. 

Hiermit hängt es zusammen, daß man 7, nicht auf einer Geraden, sondern 
längs der Trajektorie des Strahls zählen muß. Daher sind die Gleichungen (22.29) 
und (22.31) simultan zu lösen. Für.die Zentimeterwellen hat die Refraktion in 
der Korona keine Bedeutung. | 

Berechnungen der Helligkeitsverteilung der Radiostrahlung über die Scheibe 
und der Radiotemperatur der Sonne für verschiedene Wellenlängen wurden von 
mehreren Forschern unabhängig durchgeführt. 1) 

Die gleichzeitige Messung von T',aa in mehreren Wellenlängen ermöglicht es, 
ein System von Gleichungen (22.29) mit den Unbekannten T,und T, aufzu- 
stellen (7, wird theoretisch berechnet) und somit diese Größen aus er ‚Be- 
obachtungen zu bestimmen. Die Beobachtung von T;.a in den Zentimeter- 
wellen ist eine der zuverlässigsten Methoden zur Bestimmung der Temperatur 
in den oberen ‚Schichten der: Chromosphäre. 


1)]. S. SchkLowskı und S.B. PIRELNER, Die thermische Radiostrahlung der Sonne. 
Mitteilungen des Astrophysikalischen Observatoriums auf der Krim VI, 3, 1950 (N. C. 
Urmoscknä m C. B. Ilnkensuep, Tensoßoc pannonssyueune ConHma. Nssecrun 
Kpsimcrof acrpobusmueckoi o6cepsaropun VI, 3, 1950). 
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Die zweite Besonderheit der Radiostrahlung ist die Möglichkeit einer Pola- 
risation in Verbindung mit dem Auftreten einer Doppelbrechung im Plasma, 
wenn ein Magnetfeld vorhanden ist. Schwingungen, die in einer Ebene parallel 
oder senkrecht zum Feld gerichtet sind, besitzen verschiedene n und folglich 
eine verschiedene Ausbreitungsgeschwindigkeit sowie eine verschiedene Ab- 
sorption. Hierbei kann eine elliptische Polarisation auftreten. 

Wie wir schon erwähnt haben, beobachtet man im Meterwellenbereich häufig 
eine sporadische Strahlung, besonders in Jahren der Maxima. Später erfolgte 
Beobachtungen ermöglichten es, die sporadische Strahlung in eine relativ lang- 
sam veränderliche, aus den Gebieten über den Flecken stammende Strahlung, 
die eine ziemlich streng radiale Richtung besitzt, und in „bursts‘‘, starke, 
schnell veränderliche Intensitätsschwankungen, einzuteilen. 

Die. sporadische Emission über den Flecken ist häufig elliptisch polarisiert. 
Dies hängt mit dem Magnetfeld der Flecke zusammen. 

Die „‚bursts“ teilen sich auf in kurze (etwa I sec dauernde) schwache (die In- 
tensität der thermischen Strahlung nur einige Male übersteigende) und in 
lange (einige Minuten dauernde) heftige und starke „bursts“, während der 
T aa der Sonne Werte von 10° und bisweilen sogar 10!? Grad erreicht. Da die 
vorliegende Strahlung keine Gleichgewichtsstrahlung ist, besitzen diese Zahlen 
rein formalen Charakter. Die großen „bursts‘“ deutet I. S. SCHKLOWSE1 durch 
Eigenschwingungen des Plasmas, die unter der Einwirkung eines Stromes 
sich schnell bewegender Teilchen entstehen. Bekanntlich können in einem Plas- 
ma Elektronenschwingungen mit der. Frequenz 


(22.32) 


auftreten, die nur von n, abhängen. Diese Schwingungen scheinen elektro- 
magnetische Schwingungen mit der gleichen Frequenz hervorzurufen [33, 8 36]. 
Aus den Rechnungen geht hervor, daß’die Wellen, die der Elektronenkonzen- 
tration in der Korona entsprechen, eine Länge von einigen Metern besitzen. 
Hierbei emittieren die höheren Schichten längere Wellen. Die großen ;,bursts‘ 
treten oft einige Minuten nach chromosphärischen Eruptionen in Erscheinung. 
Hierbei erscheinen die „bursts‘“ anfangs in kürzeren und danach in immer 
größer werdenden Wellenlängen. Es entsteht der Eindruck, daß die Ursache, 
die die Schwingungen auslöst, in immer höhere Schichten der Korona vor- 
dringt. Einen Tag nach solchen „bursts‘‘ beobachtet man häufig einen 
magnetischen Sturm. Aus der Verspätung, mit der die „bursts‘ in den ver- 
schiedenen Wellenlängen auftreten, kann man unter Kenntnis der Verteilung 
von n,(r) die Ausbreitungsgeschwindigkeit des Stroms ausrechnen. Sie ergibt 
sich zu 500-1000 km/sec. Dies bestätigt die Hypothese, daß die „bursts‘“ von 
einem Strom geoaktiver Korpuskeln hervorgerufen werden, die insbesondere 
auch mit den chromosphärischen Eruptionen in Verbindung stehen. Die für die 
Anregung der Schwingungen von der beobachteten Stärke erforderliche Teil- 
chenkonzentration des Stromes ergibt sich zu 10°-10° in 1 cm?. Dieser Wert 
ist sogar kleiner als der aus den Angaben der Ionosphäre ermittelte. 


KAPITEL IV 


 Planetarische Nebel 


In diesem Kapitel sollen Objekte mit Emissionslinien in den Spektren be- 
handelt werden. Zu diesen gehören planetarische Nebel, Novae, WoLr- 
RAYET-, P-Cygni-, Be-Sterne, u.a. m. Wie wir im folgenden noch sehen werden, 
haben wir es bei all diesen Objekten mit heißen. Sternen, die Materie auswerfen, 
zu tun. Dieser Prozeß führt zur Bildung sehr ausgedehnter und verdünnter 
Hüllen. In diesen Hüllen entstehen auch die Emissionslinien durch Umwand- 
lung sehr kurzwelliger Sternstrahlung in längerwellige Strahlung, besonders in 
Strahlung des sichtbaren Spektralbereichs. 

Die Tatsache, daß sich das Leuchten der Hüllen im sichtbaren. Spektral- 
gebiet auf Kosten der ultravioletten Sternstrahlung vollzieht, spricht für eine 
starke Abweichung des Zustands dieser Hüllen vom thermodynamischen 
Gleichgewicht. 

Dadurch unterscheiden sich die Hüllen der Sterne mit Emissionslinien von 
den Atmosphären der gewöhnlichen Sterne, für die sich die Annahme des ther- 
modynamischen Gleichgewichts in erster Näherung als hinreichend erwiesen 
hat. Zum Studium der oben aufgezählten Objekte können wir nicht einfach 
die BOLTZmANnNsche und die SaHaA-Gleichung zur Ermittlung der Anzahl der 
Atome in den verschiedenen Anregungszuständen und das PLancksche Gesetz 
für die Berechnung der Intensität der Strahlung in den verschiedenen Fre- 
quenzen anwenden, sondern müssen die erwähnten Größen in jedem einzelnen 
Falle aus der Betrachtung solcher Elementarprozesse, die in realen Hüllen 
stattfinden, bestimmen. Wir gehen gewöhnlich von der Voraussetzung aus, daß 
in den Hüllen ein stationärer Zustand existiert, d.h., daß sich die Verteilung 
der. Atome auf die verschiedenen. Anregungszustände und das Strahlungsfeld 
in der Hülle zeitlich nicht ändern. Hierbei bedienen wir uns der Wahrschein- 
lichkeiten für die verschiedenen Elementarprozesse (d.h. der Photoionisation, 
Rekombinationen, Stöße usw.), wie sie die theoretische Physik zu berechnen 
gestattet. | | | 

Infolge der außerordentlich geringen Materie- und Strahlungsdichte in den 
planetarischen Nebeln zeichnen sich die darin ablaufenden Prozesse durch rela- 
tive Einfachheit aus. 
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$ 23. Mechanismus des Nebelleuchtens. Zentralsterntemperaturen 
1. Beobachtungsdaten 


Ein planetarischer Nebel ist eine leuchtende Gasmasse ziemlich regelmäßiger 
Form mit einem Stern in der Mitte, dem sogenannten Nebelkern (Zentralstern). 
Im Fernrohr erscheinen die planetarischen Nebel häufig als kreisförmige oder 
‘ovale Scheibchen, die den Planetenscheibchen sehr ähnlich sind (daher auch 
ihre Bezeichnung). Ein beträchtlicher Teil der Nebel wird auch als Ring, der 
den Kern umgibt, beobachtet; andere dagegen weisen eine kompliziertere 
Struktur auf (z.B. zwei sich durchdringende Ringe). 

Die Winkeldurchmesser der planetarischen Nebel gehen selten über eine 
Bogenminute hinaus.. Viele (sehr kleine oder sehr ferne) planetarische Nebel 
werden im Fernrohr überhaupt nicht als Scheibehen gesehen, und es läßt sich 
nur am Spektrum feststellen, daß es sich bei dem beobachteten Objekt um 
planetarische Nebel handelt. In den letzten Jahren wurden mehr als hundert 
solcher ‚‚sternförmiger Nebel‘ entdeckt,.und die Gesamtzahl aller bis heute be- 
kannten planetarischen Nebel beträgt etwa 300. 

Die planetarischen Nebel sind so weit von uns entfernt, daß auch nicht für 
einen eine trigonometrische Parallaxe sicher bestimmt wurde. Die mittleren 
Entfernungen der beobachteten planetärischen Nebel, wie sie aus der Methode 
der Rotationsparallaxen gefunden wurden, sind von der Größenordnung einiger 
1000 parsec. Dementsprechend erhält man als mittleren linearen Durchmesser 
der, Nebel einige Zehntausend astronomische Einheiten, und die mittlere abso- 
lute Helligkeit der Nebel beträgt etwa 0”. 

Die planetarischen Nebel sind in der Regel wesentlich heller als ihre Zen- 
tralsterne. Die Differenzen zwischen Nebelhelligkeit in. Größenklassen und 
Zentralsternhelligkeit sind fast immer negativ und betragen bis zu — 7%. Als 
mittlere absolute photographische Helligkeit des Zentralsterns findet.man etwa 
+ 3m, Die Zentralsterne der Nebel sind immer sehr heiße Sterne. Sie gehören 
zum Spektraltyp O und W (WoLr-RAY#r-Sterne). Dazu ist jedoch zu sagen, 
daß die :Zentralsterne ihrer Leuchtkraft nach den gewöhnlichen O- und W- 
Sternen, deren absolute Helligkeit um — 3% schwankt, stark nachstehen. 

Die Spektren der planetarischen Nebel zeigen Emissionslinien verschiedener 
Atome und Ionen. Vor allem treten die Linien der BALMER-Serie des Wasser- 
stoffs sehr intensiv. auf. Gemeinsam mit diesen Linien wird das BALMER-Kon- 
tinuum in Emission beobachtet, das durch den Einfang freier Elektronen durch 
Protonen entsteht.‘Neben den Linien des neutralen Heliums kommen in den 
Spektren vieler Nebel auch die des ionisierten Heliums (z.B. A = 4686 Ä) vor, 
was auf einen sehr hoben Jonisations- und Anregungsgrad in diesen Nebel hin- 
deutet. 

Die hellsten Linien in den Spektren der planetarischen Nebel And die soge- 
nannten Hauptnebellinien N, und N, mit den Wellenlängen 5006 Ä und 
4959 Ä. Ein anderes Paar sehr ee Linien, 3726 Ä und 3729 A, ist im 
ultravioletten Teil des Spektrums zu beobachten. Diesen beiden Dubletts 
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begegnet man auch in den Spektren der diffusen Nebel und Novae, in den 
Spektren der planetarischen Nebel dominieren sie.jedoch. Da diese Linien 
neben einer Reihe anderer in den Nebelspektren zu beobachtender nicht im 
Laboratorium zu erhalten ‘waren, schrieb man sie ursprünglich einem auf der 
Erde nicht vorkommenden Element, dem ‚„Nebulium‘ zu. Im Jahre 1928 ge- 
lang jedoch Bowen der Nachweis, daß es sich bei den Nebuliumlinien in Wirk- 
lichkeit um verbotene Linien uns wohlbekannter. Elemente handelt. Ihr 
Auftreten in den Nebelspektren rührt von den besonderen physikalischen 
Bedingungen her, die in den Nebeln herrschen und bisher in Laboratorien 
noch nicht reproduziert werden konnten. 

Nach der Interpretation von Bowen ist das grüne Dublett in den Nebel- 
spektren (die Linien N, und N,) einem verbotenen Übergang des zweifach ioni- 
sierten Sauerstoffs zuzuschreiben und das ultraviolette Dublett einem verbote- 
nen Übergang des einfach ionisierten Sauerstoffs. Die übrigen Linien des „Nebu- 
liums‘ sind ebenfalls verbotene Linien des Sauerstofis, Stickstoffs und einiger 
‚anderer Elemente: in verschiedenen Ionisationsstufen. Die Richtigkeit dieser 
Identifizierung wird nicht nur durch das genaue Zusammenfallen der beobach- 
teten mit den aus der Lage der Energieniveaus theoretisch gefundenen Wellen- 
längen bestätigt, sondern auch durch eine ganze Reihe anderer Tatsachen. Als 
Beispiel sei erwähnt, daß nach Bowen die Linien N, und N, ein gemeinsames 
oberes Niveau haben und das Verhältnis ihrer Intensitäten stets konstant, und 
zwar gleich 3, sein muß. Ein derartiges Intensitätsverhältnis dieser Linien wird 
auch in den Nebelspektren beobachtet. 

Von großem Interesse ist auch die Form der Linien in den Spektren der pla- 
netarischen Nebel. Stellt man den Spektrographenspalt längs eines Nebel- 
durchmessers ein, so sind die Spektrallinien an den Enden schmal und in der 
Mitte breiter. In einigen Fällen spalten die Linien in der Mitte in zwei Kompo- ° 
nenten auf. Diese Form der Spektrallinien läßt sich durch die Expansion der 
planetarischen Nebel erklären. Dabei rührt die violette Komponente der Spek- 
trallinien von dem Teil des Nebels her, der sich uns nähert, die nach rot ver- 
schobene von den Teilen des Nebels, die sich von uns entfernen. Der größte 
Abstand zwischen den Komponenten (oder die größte Linienbreite, wenn die 
Komponenten miteinander verschmelzen) charakterisiert die doppelte Ex- 
pansionsgeschwindigkeit des .Nebels. Diese Geschwindigkeit wurde für eine 
Reihe von Nebeln bestimmt; sie liegt bei 10-20 km/sec. Die Tatsache der Ex- 
pansion der planetarischen Nebel führt zu der Hypothese, daß die Nebelmaterie 
irgendwann einmal aus dem Kern ausgestoßen wurde. Nähere Beobachtungs- 
einzelheiten über Nebel finden sich in [42]. 


2. Die Ursache des Nebelleuchtens 


Zur Deutung der Beobachtungsbefunde wollen wir zunächst die Frage nach 
der Ursache des Nebelleuchtens beantworten. Man nimmt natürlich an, daß das 
Leuchten der. Nebel durch ihre Zentralsterne hervorgerüfen wird. Es handelt 
sich jedoch dabei nicht einfach um eine Reflexion des Sternenlichts, denn die 
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Nebelspektren sind den Spektren der Zentralsterne durchaus nicht ähnlich. 
In den Nebeln tritt auch keine Resonanzstreuung auf, denn die vom Nebel 
in einzelnen Linien ausgestrahlte Energie übertrifft die Energie der entsprechen- 
den Bereiche des kontinuierlichen Spektrums der Zentralsterne beträchtlich. 
Anscheinend strahlen also die Nebel im sichtbaren Spektralbereich auf Kosten 
der Energie, die von den Zentralsternen in anderen Spektralbereichen emit- 
tiert wird. Da die Temperaturen der Zentralsterne sehr hoch sind (höher als 
30000°), ist bei ihnen die Intensität im Ultravioletten besonders groß, so daß 
die Annahme naheliegt, daß die Nebel die UV-Strahlung des Zentralsterns ab- 
sorbieren und dafür längerwelliges Licht wieder ausstrahlen. Wir wollen zeigen, 
daß diese Vermutung vollkommen den Tatsachen entspricht. 

Zunächst beschäftigen wir uns mit den Eigenschaften der Strahlung, die vom 
Zentralstern an einen gegebenen Ort des Nebels kommt. Es wird angenommen, 
daß der Stern wie ein absolut schwarzer Körper der Temperatur 7‘, strahlt. 
Die Strahlungsdichte bei der Temperatur 7, im thermodynamischen Gleich- 
gewicht bezeichnen wir mit o, . Sie ist durch die PLanck sche Funktion 


Sschv? 1 
c3 hv 
ektx — ] 


* 
v 


(23.1) 


| 1 
gegeben. An der Oberfläche des Sterns ist die Strahlungsdichte gleich — 0, ; sie 


nimmt mit zunehmender Entfernung vom Stern nach dem Gesetz z 
= Wo (23.2) 


ab, wobei W der von uns in $ 8 eingeführte Verdünnungsfaktor der Strahlung 
‚ist. Er ist gleich dem Verhältnis des Raumwinkels, unter dem wir von 
einem gegebenen Punkt aus den Zentralstern sehen, zu 4 x. Ist der Radius des 
Sterns gleich r,, so ist im Abstand r von seinem Mittelpunkt der Verdünnungs- 
faktor nach (8.3) gleich 


t 1 / 7,\2| ° 
A Be s 23.3 
»-3[1-/ı-(#)] ”s 
In den Fällen, wo = < 1 ist, erhalten wir statt (23.3) 


| =). (23.4) 


In planetarischen Nebeln ist das Verhältnis = von der Größenordnung 10". 
Demzufolge ist die Strahlungsdichte in einem planetarischen Nebel ungefähr 
um den Faktor 10!* geringer als die Strahlungsdichte an der Sternoberfläche. 
Wichtig ist, daß trotz dieser starken Abnahme der Strahlungsdichte des 
Sterns im Nebel die relative Energieverteilung in ihrem Spektrum unverändert 
bleibt. Um. dieses Mißverhältnis zwischen der Strahlungsdichte und ihrer 
spektralen Zusammensetzung zu unterstreichen, berechnen wir die Temperatur, 
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(die der gegebenen Strahlungsdichte im Nebel entspricht. Bezeichnen wir diese 
Temperatur mit 7,, dann erhalten wir für die integrale Strahlungsdichte 


o = aTT, wobeia die STEFANsche Konstante ist. Andererseits erhalten wir nach 
1 


(23.2)e = WaT/;,. Diese Beziehungen liefern T, = w* T,„. Daraus ergibt sich 
für T, ein Wert von einigen zehn Grad. Würde also die Strahlung im Nebel 
im Gleichgewicht sein, d.h., wäre die Energieverteilung im Spektrum bei ge- 
gebener integraler Dichte nicht durch die Formel (23.2) gegeben, sondern 
durch das Prancksche Gesetz mit der Temperatur 7’, so verschöbe sich das 
Energiemaximum in das ferne Infrarot. 

Diese Unstimmigkeit zwischen spektraler Energieverteilung und Strah- 
lungsdichte gibt einen Hinweis darauf, in welcher Richtung die Prozesse der 
Umwandlung der Sternstrahlung im Nebel verlaufen müssen. Aus der Thermo- 
dynamik ist bekannt, daß in solchen Fällen die Wechselwirkung zwischen 
Strahlung und Materie zu einer neuen, wahrscheinlicheren Verteilung der Strah- 
lung auf die verschiedenen Frequenzen führt. Die Nebel wandeln also die 
Strahlung ihrer Zentralsterne um, sie verstärken den längerwelligen Spektral- 
bereich und schwächen den kurzwelligen. 

Der Prozeß der „Umwandlung“ der Strahlung im Nebel kann durch das 
RosseLAnDsche Theorem charakterisiert werden, zu dem wir jetzt übergehen 
wollen. 

Wir betrachten ein Atom, das sich in drei stationären Zuständen 1, 2, 3 mit 
den entsprechenden Energien & < & < &, befinden kann. Absorbiert ein solches 
Atom Lichtquanten, so sind als Folgeprozesse sowohl einfache Übergänge vom 
Typl1-2- 1, die mit Resonanzstreuung verbunden sind, als auch kompli- 
ziertere zyklische Prozesse möglich. Die wichtigsten unter ihnen sind die beiden 
entgegengesetzt verlaufenden Prozesse vom Typ 


123-1, 1>3-2>1. 


Der erste dieser beiden Prozesse führt zur Ausstrahlung eines Quants hoher 
Frequenz v7, als Resultat der Absorption zweier Quanten niedrigerer Frequenz 
Y, und Vog, und der zweite zur Aufteilung eines absorbierten Quants der Fre- 
quenz »,, in zwei Quanten der Frequenzen »,, und ?3,. 

Das Theorem von ROSSELAND behauptet nun, daß bei verdünnter Strahlung, 
wenn also die Strahlungsdichte in den verschiedenen Frequenzen durch die 
Formel (23.2) gegeben ist, zyklische Übergänge vom Typ1l— 3 2 1häu- 
figer realisiert werden als solche vom Typ1—2—3-1,d.h., daß vorwie- 
‚gend Quanten hoher Frequenzen in Quanten niedrigerer Frequenzen umge- 
wandelt werden und nicht umgekehrt. 

Die Zahl der Übergänge vom Zustand .l1 in den Zustand 2 pro Zeit- und 
Volumeneinheit ist n, Bj 025, wobei nn, die Zahl der Atome in der Volumeneinheit 
im Zustand 1, B,, die Eınsteinsche Übergangswahrscheinlichkeit und o,, die 
Dichte der Strahlung der Frequenz bedeuten, die dem Übergang aus dem 
ersten in den zweiten Zustand entspricht. Von diesen Atomen im Zustand 2 geht 
ein Teil A,, spontan oder erzwungen in den Zustand 1 zurück, während ein Teil 
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durch Strahlungsabsorption in den Zustand 3 übergeht. Das. Verhältnis der 
Zahl der Übergänge aus dem zweiten in den dritten Energiezustand zur Ge- 
samtzahl.der Übergänge aus dem zweiten Zustand ist gleich 


Ba3 023 
Ası + BaıQıa + Da 


Aus ’dem dritten Anregungszustand sind Übergänge sowohl in den ersten als 
‚auch in den zweiten möglich. Uns interessieren nur die Übergänge in den ersten 
Zustand. Der Bruchteil dieser Übergänge ist gleich 


Ası + B310ı3 
Ası + Bzı0ıs + Asa + B3205 


In der Zeiteinheit führen somit 


\  BasQ 
N — N: B, 16] Fu 
1>2>3>1 VL, Agıt Baıtıa + Bestes 
un Fr OR (23.5) 
Ag3ı+ Bz3ı013 + Aga + Da2 023 


Atome Übergänge vom Typl— 23-1 aus. Ganz analog findet man die 
Zahl der Atome, die auf dem Wege 1-3 — 2> lin der Zeiteinheit über- 
gehen. Sie ist gleich 


x 


| As3g + B3203 
N13332>1 = Mm Pıs6ıs 2, Bynsı + Ayı + Bros 


Asgı + Baı0ıa 
22 DE (23.6 
Aaı + Ba1012 + Ba3023 ) 


Für das Verhältnis der Anzahl der Prozesse vom Typl—2—3-— 1lzur Zahl 
der Prozesse vom Typ1 > 3—2- 1erhalten wir aus (23.5) und (23.6) 


x 


Nı2 2» 321 _ Bj20ı2 Bas 023 (Ası + Bsı6ı3) (23.7) 
Nı33>2>1 B13013 (Asa + B320253) (Agı + Baıtı2) 


Zur Vereinfachung dieses Ausdrucks führen wir nach Emstein die folgenden 
Beziehungen ein: | 


9; 9; 
Au= Ba on Bu=—-Bu (23.8) 
9% 9% 
worin 
Sıchr?, 
O;% = 63 (23.9) 


und g, und g, die statistischen Gewichte der entsprechenden Zustände sind. 
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Außerdem können wir schreiben 


in = Wo iRBir: (23.10) 
mit 
en l Er 
0;x Pen (23.11) 
ekT* —_1 | 


Mit Hilfe dieser Beziehungen finden wir an Stelle von (23.7) 


Nı3223>»1 B129%s(l + W153) Se 
N1>2322>1 Q13(1 + Wo) (1 + Woas) “ ) 


Ist W = 1,d.h. also in der Photosphäre des Sterns, ist dieses Verhältnis, wie zu 
erwarten war, gleich 1. Bei Abnahme von W nimmt dieses Verhältnis ab. Dain 


den Nebeln W von der Größenordnung 10-1* und der Faktor 92 0 01% 923 1 ist, 
haben wir Ss ‚As 


Nıs2>301 (23.13) 
N14342>1 u 


Man kann also in Nebeln die Anzahl der Übergänge vom Typl—2 >31 
gegenüber der Zahl der Übergänge vom Iyp I >3 >21 ganz Normen: 
lässigen. 

Genau das gleiche Bild erhalten wir für role mit, einer. größeren Zahl von 
Niveaus, in denen kompliziertere zyklische Prozesse möglich sind. 

Nach dem Theorem von RossELAND ‚kann also das Nebelleuchten, als: Er. 
gebnis einer „Umwandlung“ ‚von Ultraviolettquanten des Zentralsterns in: 
Quanten niedrigerer Frequenzen (speziell solche des. sichtbaren :Spektral: 
bereichs) erklärt werden. Da.die Zentralsterne der Nebel sehr. heiße Sterne.sind, 
ist es nicht erstaunlich, daß der von. dem Nebel:in sichtbare Strahlung umge- 
wandelte: Teil der Energie .des ultravioletten: Spektralbereichs.der Sternstrah- 
lung die Energie übertrifft, die vom Stern selbst im 'Sichtbaren ausgestrahlt 
wird. So erklärt es sich auch, daß die Nebel im Visuellen heller sind als ihre 
Zentralsterne. 


3. Die Bestimmung der Zentralsterntemperatur. aus.den Wasserstofflinien : : 


.. Im :vorangegangenen Abschnitt.haben wir einen Nebel ‘betrachtet, der zus. 
fiktiven Atomen mit 3 Energieniveaus besteht. Wir hatten angenommen;:daß 
der Nebel nur der Einwirkung der Strahlung des Zentralsterns -unterliegt, und 
haben: die diffuse Strahlung des Nebels selbst nicht berücksichtigt.:J: etz be 
traehten wir das Leuchten eines realen Nebels aus Wasserstoffatomen.:  :. ds: 
Infolge der geringen. Strahlungsdichte im Nebel befindet. sich die. Mehrzahl 
der Atome im Grundzustand. Daher:wird der Nebel :bei hinreichend großer. 
Masse.in den Frequenzen, die vom Grundzustand: des Wasserstoffatems aus ab- 
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sorbiert werden (LYMAn-Serie), undurchsichtig und gleichzeitig in den Fre- 
quenzen der Linien höherer Serien (BALMER-, PASCHEN- usw. Serie) voll- 
kommen durchsichtig sein. Der Nebel absorbiert die Strahlung des Zentral- 
sterns in den Frequenzen der Lyman-Serie und emittiert stattdessen die 
Frequenzen der höheren Serien (insbesondere der von uns beobachteten 
BALMER-Serie), die also vom Nebel ungehindert durchgelassen wird. 

Die Annahme, daß die in den BALMmER-Linien ausgestrahlte Energie aus der 
Sternstrahlung in den einzelnen LyMmAn-Linien entnommen wird, führt jedoch 
zu sehr hohen Zentralsterntemperaturen (höher als 100000°). Inzwischen 
kennen wir aber die Temperaturen wenigstens einiger Zentralsterne, die etwa 
30000° betragen. Man muß daher annehmen, daß in dem Nebel so viele Wasser- 
stoffatome vorhanden sind, die nicht nur die Quanten der Lyman-Linien des 
Sternspektrums, sondern auch Quanten des kontinuierlichen Spektrums jen- 
seits der Grenze der LYMAn-Serie absorbieren. Bei Absorption dieser Quanten 
werden die Wasserstoffatome ionisiert, und nach der Rekombination finden 
„Kaskaden‘übergänge der Elektronen von Niveau zu Niveau statt, wobei 
Quanten der BALMER-, PASCHEN- und anderer Serien ausgestrahlt werden. 

Nach diesen Darlegungen muß die optische Dicke des Nebels jenseits der 
Grenze der Lyman-Serie größer als 1 oder wenigstens nicht wesentlich kleiner 
als 1 sein. Das Verhältnis des Absorptionskoeffizienten in den ersten Linien der 
LyMan-Serie zum kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten an der Serien- 
grenze ist von der Größenordnung 10?- 10°. Daher ist auch die optische Dicke 
in diesen Linien von der gleichen Größenordnung oder sogar noch größer. 

Um die Bedingungen aufzuklären, die im Nebel herrschen, wollen wir das 
Schicksal der „Ultraviolettquanten‘“, die im Nebel absorbiert werden, ein- 
gehender verfolgen, wobei wir unter „Ultraviolettquanten‘ oder L,- Quanten im 
folgenden Quanten mit Frequenzen größer als die Grenzfrequenz der Lyman- 
Serie verstehen wollen. 

Ein L,-Quant, das vom Stern ausgestrahlt wird, wird also vom Nebel ab- 
sorbiert und führt zur Ionisation eines Wasserstoffatoms. Nach einer gewissen 
Zeit findet eine Wiedervereinigung des freien Elektrons mit einem Proton statt. 
Hierbei gibt es zwei Möglichkeiten: 


1: Das Elektron fällt direkt auf das erste Niveau oder 
2. das Elektron fällt auf eins der höheren Niveaus. 


Im ersteren Falle wird ein L,-Quant ausgestrahlt, und der ganze Vorgang 
wiederholt sich. Im zweiten Falle vollzieht das Elektron eine Reihe von Über- 
gängen, deren letzter auf dem Grundniveau endet. Die Verdünnung der Strah- 
lung ist so.stark und die Materiedichte im Nebel so gering, daß diese Folge von 
Übergängen in der überwiegenden Mehrzahl der Fälle nicht gestört wird. 

Wird ein Elektron direkt auf das zweite Niveau eingefangen, dann wird ein 
Quant des BALMER-Kontinuums ausgestrahlt, das den Nebel verläßt. Danach 
geht das Elektron vom zweiten auf das erste Niveau über, wobei ein Quant der 
ersten Linie der Lyman-Serie, die L«-Linie, ausgestrahlt wird. Wegen der 
großen optischen Dicke des Nebels in den Linien der LyMan-Serie wird das 
L«-Quant schon nach kurzem Weg im Nebel von irgendeinem anderen Atom, 


$ 23. Mechamismus des Nebelleuchtens. Zentralsterntemperaturen 419° 


das sich im Grundzustand:befindet, absorbiert. Dieses Atom geht dadurch in den 
zweiten Anregungszustand über und kehrt dann spontan in den Grundzustand 
zurück, wobei es ein L«-Quant emittiert. Das L«-Quant erfährt also nur eine 
Streuung, die sich so lange fortsetzt, bis es an die Grenzen des Nebels gelangt 
und diesen nach außen verläßt. Es verlassen also im vorliegenden Falle, d.h. bei 
Rekombination auf das zweite Energieniveau, ein Quant des BALMER-Kon- 
tinuums und ein L«- Quant den Nebel. 

Wir nehmen jetzt an, daß das Elektron auf das dritte Energieniveau ein- 
gefangen wird. Hierbei wird ein Quant des PAscHENn-Kontinuums ausge- 
strahlt, das den Nebel verläßt. Für das Elektron gibt es jetzt zwei Möglich- 
keiten, und zwar entweder direkt auf das erste Niveau zu fallen unter Emission 
eines Lß-Quants, oder aber zunächst auf das zweite Niveau überzugehen und 
dann auf das erste, wobei ein H«- und ein L«- Quant ausgestrahlt werden. Das 
bei der ersten Möglichkeit erscheinende L3-Quant wird wegen der großen op- 
tischen Dicke des Nebels in den LYmAn-Linien absorbiert, wodurch aufs neue 
ein Atom auf den dritten Zustand angeregt wird. Daher realisiert sich früher 
oder später auch die zweite dererwähnten Möglichkeiten. Das hierbei auftretende 
H«-Quant verläßt ungehindert den Nebel, während das L«-Quant wie oben 
erwähnt, eine Vielfachstreuung erfährt, bevor es aus dem Nebel entweicht. Beim 
Einfang eines Elektrons auf das dritte Energieniveau verlassen somit drei 
Quanten den Nebel: eines des PAscHEn-Kontinuums, ein H«- und ein La- 
Quant. 

Analoge Überlegungen lassen sich auch für Rekombinationen auf jedes 
höhere Niveau anstellen. Es ist leicht einzusehen, daß jede Folge von Über- 
gängen eines Blektrons von Niveau zu Niveau mit der Bildung eines L«- Quants 
endet, dem ein Übergang des Elektrons auf das zweite Energieniveau mit Aus- 
strahlung eines BALMER- Quants vorangehen muß. Wir gelangen somit zu der 
folgenden wichtigen Feststellung: Aus jedem L,-Quant, das im Nebel absor- 
biert und umgewandelt wird, entsteht notwendigerweise ein Lx-Quant und ein 
BALMER- Quant. 

Wandelt der Nebel alle vom Stern emittierten L,-Quanten um, so folgt dar- 
aus, daß die Zahl dieser Quanten der Zahl der BALMER- Quanten, die vom Nebel 
ausgestrahlt werden, gleich sein muß. Es ist offensichtlich, daß dies dann der 
Fall sein wird, wenn die optische Dicke des Nebels jenseits der Grenze der 
LYMan-Serie wesentlich größer als 1 ist. Ganz allgemein kann man jedoch be- 
haupten, daß die Anzahl der BALMER-Quanten, die vom Nebel ausgestrahlt 
werden, die Zahl der vom Zentralstern ausgesandten L,-Quanten nicht über- 
steigt, d.h. 

N2%< N!].: (23.14) 


Auf diesem Theorem beruht die von ZANsTRA (Zs. f. Ap. 2,1, 1930) vorgeschla- 
gene Methode zur Bestimmung der Farbtemperatur des Zentralsterns planeta- 
rischer Nebel. Wenn die Zahl der vom Nebel emittierten BALMER- Quanten die 
untere Grenze für die Zahl der L,-Quanten darstellt, die vom Zentralstern aus- 
gestrahlt werden, so vergleichen wir faktisch eine bestimmte untere Grenze der 
Intensität des Sternspektrumsjenseitsder Grenze der Lyman-Serie mitder Inten- 
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sität des Sternspektrums im Sichtbaren, wenn wir die Anzahl der BALMER- Quan- 
ten der Nebelstrahlung der Anzahl der vom Zentralstern im sichtbaren Spektral- 
bereich emittierten Quanten gegenüberstellen. Dies ermöglicht eine Bestim- 
mung der unteren Grenze der Sterntemperatur. 

Wenn der Stern nach dem Pranckschen Gesetz strahlt, r, sein Radius und 
T „die Temperatur ist, so ist die Gesamtzahl der L,- Quanten, die er in der Zeit- 
einheit aussendet, gleich 

2 vady 

ee 
ek Tk__ 1 


N}, = An? (23.15) 
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worin v, die Grenzfrequenz der LymaAn-Serie darstellt. 
Ist andererseits Z, die Gesamtenergie, die in der Sekunde vom ganzen Nebel 


7 die Gesamt- 
v/Ji 


| : 49 
in der i-ten BALMER-Linie ausgestrahlt wird, und weiter | 
energie, die vom Stern in der Freguenz- und Zeiteinheit emittiert wird, und zwar 
an derselben Stelle des Spektrums, dann ist 

| B, 
= 0) E, 
“ | Ov ) i 
eine dimensionslöse Größe, die sich unmittelbar aus. der Beobachtung bestim- 
men läßt. Es ist aber auch 
(am) - 125 we hv? 1. 
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A; (23.16) 


(23.17) 


Daher ist.die Gesamtzahl der vom Nebel emittierten wer gleich 


u 7: a (23.18) 


E, — 
| \ ekT* —_1 


Aus der Ungleichung (23.14) erhalten wir mit (23.15) und (23.18) 


3 A, 2d 
BERN 29 
ekTx — ] ekT* _ ] 
Wir führen nun Te Abkürzungen ein: 
.rn hv hy, ae ge, ; hv, DR %- | (23.20) 


ET, RT "RT, 
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Damit vereinfacht sich (23.19) wie folgt: 


oO 


—< j 23.21 
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Die Summation auf der linken Seite dieser Ungleichung erstreckt sich nicht 
nur auf alle Linien der BALMER-Serie sondern auch auf das BALMER-Kon- 
tinuum. 

Die Ungleichung (23.21) ist durch Probieren zu lösen. Wählt man verschie- 
dene Werte 7, und rechnet x, und x, aus, so findet man, bei welchem Wert T', 
das Gleichheitszeichen gilt. Damit ist die untere Grenze der Sterntemperatur 
bestimmt. Tabellen, die das Auffinden der Lösung dieser Gleichung erleich- 
tern, hat ZAnSTRA berechnet; graphische Darstellungen finden sich in einer 
Arbeit von B. A. WORONZOW- WELJAMINOW [43]. 

Die dargelegte Methode zur Bestimmung der Zentralsterntemperatur wurde 
praktisch von ZANSTRA und einigen anderen Autoren angewandt. Als Beispiel 
bringen wir hier einige Ergebnisse von ZANSTRA, die er mit selbstgemessenen 
Werten der Größe A, erhalten hat: 


Nebel NGC 6543 T, = .39000°, 
Nebel NGC 6572 T, = 40000°, 
Nebel NGC 7009 T, — 55000°. 


Es ist noch zu bemerken, daß die Methode ganz unempfindlich gegenüber 
kleinen Fehlern der A,-Werte ist, da man im wesentlichen zwei weit auseinander- 
liegende Teile des Sternspektrums miteinander vergleicht. 

Die Strahlung der planetarischen Nebel in den Linien anderer Atome (wie 
wir unten noch sehen werden jedoch nicht in allen Linien) vollzieht sichgenau- 
so wie das Leuchten in den Wasserstofflinien als Folge der Photoionisation durch 
die ultraviolette Sternstrahlung und der nachfolgenden Rekombinationen. So 
leuchten die Nebel besonders in den Linien des neutralen und ionisierten He- 
liums, Aus ihrer Intensität kann man die Sterntemperatur genauso bestimmen 
wie aus der Intensität der Wasserstofflinien. Diese Bestimmungen führten 
wiederum zu sehr hohen Werten der Sterntemperaturen. Es zeigte sich aber 
dabei, daß sich für die Temperatur ein und desselben Sterns, die aus den Linien 
verschiedener Atome bestimmt wurde, ziemlich stark von einander abweichende 
Werte ergeben. Zum Beispiel fand ZANSTRA für den Zentralstern des Nebels 
NGC 7009 eine Temperatur 7, = 70000° aus den Linien des ionisierten 
Heliums und 7, = 55000° aus denen des Wasserstoffs. In vielen Fällen ist die 
Divergenz. noch größer. 

Zur Erklärung dieser Divergenz kann man einige Ursachen anführen. Wir 
nennen nur die beiden wichtigsten: 


1. Die Methode von ZanstrA liefert nicht die tatsächliche Sterntemperatur, 
sondern nur deren unteren Grenzwert. Wenn der Nebel nur einen kleinen Bruch- 
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teil der Sternenergie jenseits der Grenze der Hauptserie des jeweiligen Atoms 
absorbiert, so muß diese Grenze beträchtlich unterhalb der wirklichen Tem- 
peratur liegen. Anscheinend trifft dies in einigen Fällen für Temperaturen zu, 
die aus den Wasserstofilinien bestimmt wurden, da infolge der starken loni- 
sation des Wasserstoffs im Nebel die Absorption der L,-Strahlung des Zentral- 
sterns nicht vollständig sein kann.. 


2. Man kann annehmen, daß die Eriärgievertäilng ı im Sternspektrum nicht 
dem Pranckschen Gesetz folgt, sondern merklich davon abweicht. In diesem 
Falle hat der Begriff der Farbtemperatur keinen eindeutigen Sinn mehr. 


4.. Die Bestimmung der Zentralsterntemperatur aus den Linien des ‚Nebuliums“ 


Wir sagten oben, daß die Mehrzahl der Linien in den Spektren der planeta- 
rischen Nebel durch Photoionisationen und nachfolgende Rekombinationen 
entsteht.. Es ist jedoch leicht zu zeigen, daß einige Linien, darunter die Haupt- 
nebellinien N, und N,, auf andere Weise zustande kommen. 

Nehmen wir an, daß sich das Leuchten des Nebels in den Linien N, und N, 
auf Kosten der Sternenergie jenseits der Grenze der Hauptserie des zweifach 
ionisierten Sauerstoffs vollzieht, dann kann die Zahl der Quanten, die vom 
Stern jenseits der Grenze dieser Serie emittiert werden, nicht kleiner sein als die 
Zahl der Quanten, die vom Nebel in den Linien N, und N, ausgestrahlt werden. 
Die Grenze der Hauptserie des O III-Atoms liegt aber sehr weit im ultravio- 
letten Spektralbereich (das lonisationspotential von O III ist annähernd vier- 
“mal so groß wie das Ionisationspotential des Wasserstoffs). Daraus folgt, daß 
— wenn unsere Annahme richtig wäre — die Sterntemperatur außerordentlich 
hoch sein müßte - in einigen Fällen über 1 Million Grad. 

Hieran schließt sich noch folgende Überlegung an. Da die Ionisationspoten- 
tiale von O III und He II fast gleich groß sind (54,5 bzw. 54,2 eV), absorbieren 
diese Atome die Sternenergie in ein und demselben Spektralbereich. Würde der 
Nebel nur auf Kosten der erwähnten Energie in den Linien N, und N, strahlen, 
so würden die Linien N, und N, in ihrer Intensität nicht über die He II-Linien 
hinausgehen (da es nicht weniger He-Atome als O-Atome gibt). Es gibt aber 
tatsächlich eine Reihe von Nebeln, in denen die He II-Linien fast nicht auf- 
treten, während die Linien N, und N, mit größter Intensität erscheinen. 

Dies deutet darauf hin, daß in Nebeln noch irgendein anderer An- 
regungsmechanismus (außer der Rekombination) wirksam sein muß. Auf einen 
derartigen Mechanismus wies BowEn hin, dem auffiel, daß die Anregungs- 
potentiale der Niveaus, von denen die ‚„Nebuliumlinien‘“ ausgestrahlt werden, 
sehr niedrig sind (z.B. nur 2,5 eV für die Linien N, und N,). Demzufolge kann 
ein beträchtlicher Prozentsatz der freien Elektronen im Nebel eine Energie be- 
sitzen, die ausreichend ist, diese Niveaus durch Stoß anzuregen. BowEn nahm 
daher an, daß die Nebel in den ‚„Nebuliumlinien“ auf Kosten der kinetischen 
Energie der freien Elektronen strahlen. | 

Natürlich entstammt letzten Endes die Energie der freien Elektronen auch 
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der ultravioletten Sternstrahlung. Diese Strahlung trennt nicht nur die Elek- 
tronen von den Atomen ab, sondern erteilt ihnen auch eine gewisse kinetische 
Energie. Einen Teil dieser Energie verausgaben die Elektronen zur Anregung 
der: „Nebuliumlinien‘, bevor sie von Ionen eingefangen. werden. 

Diese Vorstellung über das Leuchten der Nebel in den ‚„Nebuliumlinien“ er- 

möglichte es ZANSTRA, eine weitere Methode zur Bestimmung der Zentral- 
sterntemperatur anzugeben. 
“Wir wollen annehmen, daß die freien Elektronen hauptsächlich durch Ioni- 
sation der Wasserstoffatome entstehen. Wenn die Ionisation durch Absorp- 
tion eines Quants der Frequenz » hervorgerufen wird, so teilt sich dem ab- 
getrennten Elektron die kinetische Energie 


1 

2; mv —= hv— hy 
mit, wobei v, die Ionisationsfrequenz des Wasserstoffs ist. Im Frequenzintervall 
von» bis v + dv werden insgesamt vom Stern 
„2uv dv 


etT* — ] 


Ar 


Quanten in einer Sekunde ausgestrahlt. Daher wird die gesamte kinetische 
Energie, welche die freien Elektronen in einer Sekunde gewinnen, wenn alle 
vom Stern emittierten L,- Quanten absorbiert werden, gleich. 


[one] 


Oh (W— m)» ur 
Azr? 5 / wa 7, (23.22) 
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Andererseits läßt sich die in den „Nebuliumlinien‘‘ vom Nebel ausgestrahlte 
Energie in der Form 


2rch vs 
Art. 02 Pi un (23.23) 
se”t*k —] 


schreiben, wobei die A, die nach der Formel (23.16) aus der Beobachtung zu 
bestinimenden Größen eind und die Summation sich über alle ‚Nebuliumlinien‘“ 
erstreckt, die durch Elektronenstoß angeregt werden. 

Da die Energie, die zur Anregung der ‚„Nebuliumlinien“ aufzubringen ist, 
nicht die kinetische Energie der Elektronen übertreffen kann, finden wir durch 
Vergleich von (23.22) und (23.23) 


oo 


Y En en (23.24) 
Neb : I. 


erTe] 
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oder, unter Benutzung der in (23.20) eingeführten Abkürzungen, 


x* (2 — 2%) & 
Sat [et a. (23.25) 
To 


In der Ungleichung (23.25) ist die Temperatur 7, unbekannt, die sowohl in 
x, als auch in x, eingeht. Die Lösung dieser Ungleichung liefert eine untere 
Grenze der Sterntemperatur. 

Nachstehend sind als Ergebnis die unteren Grenztemperaturen für die Zen- 
tralsterne dreier Nebel aufgeführt: 


NGC 6543 T, = 37000°, 
NGC 6572 T, = 38000°, 
‚NGC 7009 T, = 50000°. 


Wir sehen, daß die nach dieser Methode erhaltenen Ergebnisse ziemlich gut 
mit den Resultaten, die aus den Wasserstofflinien erhalten wurden, überein- 
stimmen. Es ist durchaus möglich, daß diese Übereinstimmung darauf beruht, 
daß die nach den beiden verschiedenen Methoden erhaltenen Ergebnisse nicht 
nur die unteren Grenzen darstellen, sondern der gesuchten Temperatur sehr 
nahe kommen. 

Zu erwähnen ist noch, daß das Auffinden der Größen A, aus den Beobach- 
tungsergebnissen beträchtliche Schwierigkeiten bereitet. Daher besitzt eine 
Abart obiger Methode große praktische Bedeutung, die darauf beruht, daß die 
Linien N, und N, den wesentlichen Anteil an der visuellen Helligkeit des Nebels 
ausmachen. Diese Linien charakterisieren, wie wir sahen, in gewisser Weise die 
Intensität der Sternstrahlung jenseits der Grenze der Lyman-Serie. Daher 
kann man aus dem Verhältnis der visuellen Nebelhelligkeit zur visuellen (oder 
photographischen). Helligkeit des Sterns, d.h. mit anderen ‚Worten aus der 
Differenz m, — m,, die Sterntemperaturen bestimmen. Je größer die. Diffe- 
renz m, , desto höher ist die Temperatur. 

Nach Eee Methode bestimmte ZAnstra. die Zentralsterntemperaturen 
einer ziemlich großen Anzahl von Nebeln. Es stellte sich heraus, daß in einigen 
Fällen diese Temperaturen 100000° und mehr betrugen. Die hohen Tempera- 
turen, die sich nach dieser Methode ergeben, werden im allgemeinen auch dureh 
andere "Beobachtungen bestätigt, speziell. aus ‚der Intensität der Linien des- 
He Il. 


2 $ 24. Der physikalische Zustand der N ebelmaterie 
1. Die notwendigen Bedingungen für das Auftreten verbotener Linien 


Wir wollen nun näher auf das Auftreten sehr intensiver verbotener Linien in 
den Spektren der planetarischen Nebel eingehen. 
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Außer den Hauptnebellinien N, und N,, die dem Atom O III zuzuschreiben 
sind, beobachtet man in den Nebelspektren auch verbotene Linien der Atome 
OL, OIL, NI, SI, u.a.m. Eine Zusammenstellung der hellsten dieser Linien 
findet sich in Tabelle 17. 


Tabelle 17 


Wellen- \ | Anregungs- 
länge Übergang Atom potential 


3726 | 489,—2D9, 
3729 | 89, —2D3, 
4363 | 1D,—18, 
4959 P 

5007 sp,—ıD, 
6583 sP,—ıD,. 


In Abbildung 60 ist als Beispiel das Energieniveau-Schema des O II-Atoms 
wiedergegeben. Neben anderen Übergängen finden sich in der Zeichnung auch 
die verbotenen Übergänge, denen die Linien N,, N, und ) = : 4363 Ä ent- 
sprechen. 

Das Auftreten verbotener Linien in den Nebelspektren stellt an und für sich 
nichts Erstaunliches dar. Die Übergangswahrscheinlichkeiten für die ver- 
botenen Linien sind nur genähert gleich Null, tatsächlich sind sie jedoch von 
Null verschieden, wenn auch verhältnismäßig klein. Die Einstein-Koeffizien- 
ten der Wahrscheinlichkeit spontaner Übergänge für erlaubte Linien im sicht- 
baren Spektralbereich sind von der Größenordnung 108 see-!, für die verbotenen 
Linien millionen- bis milliardenmal kleiner. Beispielsweise beträgt die Über- 
gangswahrscheinlichkeit für die Linien N, und N, 0,018 bzw. 0,006 sec-!. 

Da man nun in den gewöhnlichen Sternspektren keine verbotenen Linien 
beobachtet, ist zu klären, worin der Unterschied zwischen den Bedingungen in 
den Nebeln und denen in den Sternatmosphären besteht, der als Ursache des 
Auftretens verbotener Linien in den Nebelspektren anzusehen ist. 

Zunächst ist zu bemerken, daß die verbotenen Linien, die von solchen höheren 
Niveaus ausgehen, von denen auch erlaubte Übergänge in niedrigere Zustände 
möglich sind, niemals eine relativ große Intensität erreichen können, da aus dem 
jeweiligen höheren Zustand erlaubte Übergänge millionenmal häufiger sind als 
verbotene. Verbotene Linien können also nur dann verhältnismäßig stark sein, 
wenn der höhere Zustand metastabil ist, d.h. von ihm aus keine anderen 
Übergänge in niedrigere Energieniveaus als eben verbotene möglich sind. 

Während ein Atom in den gewöhnlichen angeregten Zuständen etwa 10? sec 
verweilt, kann es sich in einem metastabilen Zustand einige Sekunden 
oder noch länger aufhalten. So beträgt z.B. die mittlere Lebensdauer des 
O III-Atoms im Zustand !D,, von dem aus die Linien N, und N, emittiert 
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werden, 42 sec. Damit also verbotene Linien überhaupt ausgestrahlt werden 
können, ist es notwendig, daß das Atom lange Zeit keinen äußeren Störungen 
unterworfen ist. Insbesondere darf das Atom nicht mit freien Elektronen zu- 
sammenstoßen, da diese das Atom bei einem Stoß erster Art aus: dem meta- 
stabilen Zustand in einen höheren oder bei Stößen zweiter Art ohne Ausstrah- 
lung einer verbotenen Linie in einen niedrigeren Energiezustand überführen 


2 D, [2 DL 0-2 Di; Fas 


Abb. 60 


würden. Ebenso darf das Atom auch nicht starker Strahlung ausgesetzt sein, 
denn durch Absorption eines Lichtquants kann es ebenfalls aus dem meta- 
stabilen in einen höheren Zustand übergehen. Die lange Lebensdauer eines 
Atoms im metästabilen Zustand bedingt also einen gewissen Grenzwert der 
Materie- und Strahlungsdichte, oberhalb dessen eine verbotene Linie nicht mehr 
auftreten kann. Mit anderen Worten kann man sagen, daß verbotene Linien im 
Spektrum eines beliebigen Objekts nur dann auftreten, wenn die Materie- und 
Strahlungsdichte hinreichend klein sind. 

Fehlen verbotene Linien in Sternspektren, so kann man behaupten, daß in 
den Atmosphären dieser Sterne die erwähnten Bedingungen nicht erfüllt sind. 
Dies bedeutet, daß ein Atom, welches in einen metastabilen Zustand übergeht, 
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infolge der Wechselwirkung mit Lichtquanten oder freien Elektronen, die in 
großer Zahl in den Sternatmosphären vorkommen, so schnell wieder daraus 
entfernt wird, daß es keine verbotene Linie ausstrahlen kann. Im Gegensatz 
dazu deutet die Existenz zahlreicher und sehr intensiver verbotener Linien 
in den Spektren der planetarischen Nebel auf eine sehr geringe Strahlungs- und 
Materiedichte in diesen Objekten hin. 

Im folgenden Abschnitt werden wir die Bedingungen, unter denen verbotene 
Linien auftreten, quantitativ behandeln. 


2. Die Ansammlung von Atomen in metastabilen Zuständen 


Da in den Nebeln solche Bedingungen herrschen, daß die Atome, die in 
metastabile Zustände übergehen, hinreichend lange Zeit darin verweilen kön- 
nen (bis zu einem spotanen Übergang i in ein niedrigeres Niveau), muß sich eine 
beträchtliche Zahl von Atomen in metastabilen Zuständen ansammeln. Nur 
darum werden überhaupt helle verbotene Linien ausgestrahlt, denn die Inten- 
sität der Linien ist proportional der Zahl der Atome im Ausgangszustand und 
der Wahrscheinlichkeit des betreffenden spontanen Übergangs. Die Wahr- 
scheinlichkeiten spontaner Übergänge aus metastabilen Zuständen sind jedoch 
sehr klein. 

Die Frage nach der Ansammlung von Atomen in metastabilen Zuständen 
wurde von V.A. AMBARZUMJAN!) zuerst behandelt, und wir wollen gleich 
die von ihm erhaltenen Ergebnisse bringen. 

Der Einfachheit halber wollen wir ein Atom mit drei Energieniveaus be- 
trachten. Wir nehmen an, daß die Anregung des Atoms nur durch Strahlung 
erfolgt. Im stationären Zustand darf sich die Zahl der Atome in jedem Niveau 
nicht ändern. Wir haben also 


nı Bı2stı2 + Nı B13013 = NgAgı + N3A451, | 


(24.1) 
N, B13013 + Ra Ba3023 = Ng Agı + N Ag2. 


Hierbei haben wir die erzwungenen Übergänge vernachlässigt, da wir voraus- 
gesetzt haben, daß die Strahlung stark verdünnt ist (W < 1). Aus den Glei- 
chungen (24.1) erhält man (ohne n,) 


N B12012+ (1 — p) Bıs0ıa 
— - aa, (24.2 
N; Agı+ PB33@%s 
Ası 
Azı + Ayg 
STEINschen Übergangswahrscheinlichkeiten und auch die Abkürzungen (23.10) 


wobei p = ist. Benutzen wir die Beziehungen zwischen den Eın- 


I) V.A. AMBARZUMJAN, Zirkular des Astr. Hauptobs. Nr.6. 1953 (B. A. Am6apırymanu, 
Unpkynapsı TAO, No.6, 1953). | 
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für die Größen oe, ,, so finden wir für das Verhältnis 2 an Stelle von (24.2) 
1 


Any dio Zn (1 — Pp) Ar 05 
m» _w_ Ih 0 N (24.3) 


Asgı + PAys W023 
2 


Wir wollen nun annehmen, daß der zweite Zustand metastabil ist, d.h. 
Ayı & Agı, Ag,. Dann kann man das erste Glied im Zähler der Formel (24.3) 
gegenüber dem zweiten vernachlässigen. Im Nenner jedoch kann je nach den 
Umständen jedes der beiden Glieder überwiegen. Wir wollen daher die beiden 
möglichen Fälle betrachten. 


1.W< ee Azı . In diesem Fall kann im Nenner das zweite Glied entfallen, 


und man erhält 


N Ası 93 — 
— —- W(l—-p ”— = 0s- 24.4 
N, ?) As: 9, 013 ( ) 
1.W> > Aa . Hier kann man im Nenner das erste Glied vernachlässigen und 
32 
hat dann 
No ai 92 013 POLL, s (24.5) 


N, 91 O3 9 x 


Zum Vergleich wollen wir noch den Fall betrachten, wo das zweite Niveau 
nicht metastabil, der Übergang 2 — 1 also erlaubt ist. Die Übergangswahr- 
scheinlichkeit für diesen erlaubten Übergang bezeichnen wir mit A9,. Dann 
können wir schreiben 43, = A,,, As, und erhalten aus Formel (24.3) 


nd ze 
Welt Wü en. (24.6) 


N, 


Man sieht, daß beide Glieder auf der rechten Seite dieser Formel Größen 
erster Ordnung darstellen. 
Vergleichen wir (24.4) und (24.6), so sehen wir, daß bei metastabilen Zu- 


ständen im ersten der oben betrachteten Fälle das Verhältnis — um soviel mal 


größer als für einen gewöhnlichen angeregten Zustand ist, als die Wahrschein- 
lichkeit eines erlaubten Oben größer als die Wahrscheinlichkeit eines ver- 
49, 
botenen Übergangs ist = Der . Daher erreicht die Intensität der verbotenen 
2 21 
Linien die gleiche Größenordnung wie die Intensität der erlaubten Linien 
(ng Ay, = nyA3}). 
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Im zweiten der betrachteten Fälle läßt sich das Verhältnis 73 genähert aus 
der BoLtzmann-Formel angeben und ist, wie der Vergleich der Formeln 
(24.5) und (24.6) zeigt, größenordnungsmäßig 7 mal größer als bei einem ge- 


wöhnlichen angeregten Niveau. Auch in diesem Fall vollzieht sich also eine 
starke Häufung von Atomen in metastabilen Zuständen. Die Zahl der Über- 
gänge aus dem metastabilen Zustand erreicht jedoch nicht mehr größenord- 
nungsmäßig die Zahl der Übergänge aus einem gewöhnlichen Zustand. Wir haben 
0 Ası 
N, Agı Ro O12A2ı > nz <ny 431» 

Dies bedeutet, daß im Falle II die Intensität einer verbotenen Linie klein 
im Vergleich zur Intensität der erlaubten ist. 

Der physikalische Sinn der Fälle I und II ist folgender: Das erste Glied im 
Nenner der Formel (24.3) entspricht dem verbotenen Übergang 2 — 1, das 
zweite dem Übergang aus dem metastabilen Zustand in den höheren, 2 — 3. 
Im ersten Fall überwiegen die Übergänge 2 — 1, und die verbotene Linie ist 
in voller Stärke sichtbar. Im zweiten Fall überwiegen wegen der relativ großen 
Strahlungsdichte die Übergänge 2 — 3, und die verbotene Linie ist schwach. 

Da in den planetarischen Nebeln W von der Größenordnung 10-13 ist, ge- 
horchen fast alle metastabilen Zustände den Bedingungen des Falls I.. Nur der 
Zustand 2 33 des Heliums ist vielleicht eine Ausnahme, denn er besitzt eine 
sehr lange Lebensdauer. Demgegenüber gehören. fast alle metastabilen Zu- 
stände in Hüllen geringerer Ausdehnung (d.h, in den Atmosphären der WOoLFr- 
RAyxr-Sterne, Be-Sterne usw.) zum Fall II. 

Dies zur Anhäufung von Atomen in metastabilen Zuständen bei Anregung 
durch Strahlung. Wie jedoch schon angedeutet wurde, werden die hellsten 
der verbotenen Linien in den Nebelspektren nicht durch Strahlung, sondern 
durch Stöße mit freien Elektronen angeregt. Wir wollen daher noch die Frage 
der Besetzung metastabiler Niveaus durch Stoßanregung behandeln. 

Dazu betrachten wir ein Atom mit zwei Energieniveaus. Dabei ist n,b,, die 
Zahl der Übergänge aus dem Grundzustand in den metastabilen Zustand durch 
Stöße erster Art, n,a,, die Anzahl der Stöße aus dem metastabilen Zustand in 
den Grundzustand durch Stöße zweiter Art und n,A,, die Zahl der spontanen 
Übergänge aus dem metastabilen in den Grundzustand (in der Volumen- und 
Zeiteinheit). Die Stationaritätsbedingung lautet dann: 


n,d12 = Ng(Qı + Ası). | (24.7) 
Die Koeffizienten b,, und a,, sind der Dichte der freien Elektronen proportio- 
nal und hängen von deren Geschwindigkeitsverteilung ab. Wir wollen an- 


nehmen, daß die Geschwindigkeitsverteilung der freien Elektronen dem MaAx- 
weLrschen Gesetz gehorcht.!) Dann besteht zwischen den Koeffizienten b,, 


!) Man kann zeigen, daß in der Zeit‘zwischen lonisation und Rekombination jedes Elek- 
tron eine sehr große Zahl von Zusammenstößen mit anderen Elektronen erfährt. Daher ist 
: die angegebene Voraussetzung nicht bedenklich. 
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und a,, folgender Zusammenhang: 


Avıe 
ee en. (24.8) 
91 


Darin ist 7’, die Temperatur des Elektronengases.!) Wir erhalten damit aus der 


Gleichung (24.7) 


hviz 


A EEE EL (24.9) 


N] u Ası + Qı 9ı 


Ist ag, > A,,, so geht (24.9) in die BOLTZMAnN-Formel über. Die Unglei- 
chung bedeutet ein Überwiegen der erzwungenen Übergänge über die spon- 
tanen. Daher ist im vorliegenden Falle die verbotene Linie nur schwach oder 
überhaupt nicht sichtbar. Gilt die Ungleichung im entgegengesetzten Sinne, 
so kehrt die Mehrzahl der Atome, die bei einem Stoß erster Art vom Grund- 
zustand auf ein metastabiles Niveau gehoben wurden, spontan unter Aus- 
sendung eines Quants in der verbotenen Linie in den Grundzustand zurück. 
Bei einer hinreichend großen Zahl derartiger Stöße wird also die verbotene 
Linie sehr intensiv. | 

Wir werden weiter unten sehen, daß die Materiedichte in planetarischen 
Nebeln außerordentlich gering ist (n, = 10%). Für einen solchen Nebel gilt also 
die Ungleichung a,, < A,,, d.h., Stöße zweiter Art kommen sehr selten vor und 
können die verbotene Linie nicht „auslöschen‘“. Stöße erster Art erfolgen jedoch 
trotzdem oft genug, um die Mehrzahl der Atome vom Grundzustand in den 
metastabilen Zustand zu überführen. Dieser Unterschied in der Anzahl der 
Stöße erster und zweiter Art ist dadurch bedingt, daß sich das Atom in einem 
angeregten Zustand (selbst in einem metastabilen) weit kürzere Zeit aufhält als 
im Grundzustand. 

Aus den bisherigen Darlegungen können wir die nachstehende Folgerung 
ziehen. Verbotene Linien sind nur dann in ihrer Intensität den erlaubten ver- 
gleichbar, wenn 


2. Qsı < Ası 


ist. Durch diese Bedingungen sind die oberen Grenzen der Strahlungs- und der 
Materiedichte festgelegt. | 

Es ist selbstverständlich, daß beide Bedingungen für jeden Anregungs- 
mechanismus gelten müssen. 


!) Zur Ableitung dieser Beziehung betrachtet man den Zustand des thermodynamischen 
hvin 


Gleichgewichts. Für diesen gilt: n,5,. = 2, 0,, und 22 _92, KT, Aus der zweiten Bezie- 


ı 9 
hung folgt auch die Formel (24.8), die sicher für alle Fälle gilt, in denen die Elektronen eine 
Maxwerrsche Gesch windigkeitsverteilung besitzen, also nicht nur beithermodynamischem 
Gleichgewicht. 
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3. Die Bestimmung der Nebeltemperatur 


Die Tatsache, daß die metastabilen Zustände des O III-Ions durch Elektro- 
nenstoß angeregt werden, benutzte V. A. AMBARZUMJAN zu einer einfachen 
Bestimmung der Elektronentemperatur der Nebel [10, S.165]. Er ging davon 
aus, daß das O III-Ion nicht nur das metastabile Niveau !D, besitzt, welches 
das Ausgangsniveau für die Linien N, und N, darstellt, sondern auch das dar- 
überliegende metastabile Niveau 1S,, von dem aus beim Übergang nach ID, die 
Linie 4363 Ä ausgestrahlt wird (siehe Abb.60). Die Anregungspotentiale dieser 
Niveaus sind 2,5 bzw. 5,3 eV. Es ist ohne weiteres einzusehen, daß das Verhält- 
nis der Zahl der Atome im Zustand 18, zur Zahl der Atome im Zustand !D, um 
so größer, die Linie 4363 Ä also um so intensiver gegenüber den Linien N, "und 
N, sein muß, je höher die Elektronentemperatur des Nebels ist. Es läßt sich also 
aus dem beobachteten Intensitätsverhältnis der Linien 4363 Ä und N, +N, 
auf die Elektronentemperatur des Nebels schließen. 

Zur Herleitung der hierzu erforderlichen Formel bezeichnen wir die Zahl 
der O III-Ionen im Grundzustand und den beiden metastabilen Zuständen 
mit n,,n, und n,. Da man die in Nebeln durch Stoß hervorgerufenen Übergänge 
aus angeregten Zuständen gegenüber den spontanen Übergängen vernachlässi- 
gen kann, haben wir als Stationaritätsbedingungen 


N1d12 + N3 Agg = NyAsı | (24.10) 


N,b13 = N3(Azı + As). 


_ Der Übergang 3 — 1 ist nun beim O III-Ion weit stärker „verboten“ als der 
Übergang 3 — 2; es ist also A,,; < A,,. Wir erhalten daher aus Gleichung (24.10) 


Ng Ası 
N; Aga2 


a 
nn 


Für das gesuchte Intensitätsverhältnis der Linien N, + N, und 4363 Ä er- 


halten wir damit 
Baı _ ui a ze). (24.11) 


Wir benutzen jetzt die Beziehung (24.8), die den Zusammenhang zwischen 
den Wahrscheinlichkeiten der Stöße erster und zweiter Art darstellt. Damit er- 
halten wir an Stelle von (24.11) 


S hvas 
Baı _ at de Bann), (24.12) 
E33 Va3 93 Qgı 


In (24.12) haben wir die Abhängigkeit des Verhältnisses aa von der Elek- 


3 
'tronentemperatur explizit gegeben, denn die Koeffizienten a,, und a,, sind von 
T , fast unabhängig (die Stöße zweiter Art können im Unterschied zu den Stößen 
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erster Art mit Elektronen a Geschwindigkeit stattfinden). Wir können 


nun aber annehmen, daß ® —- s..1ist, und haben außerdem 9 — 5. Damit er- 


halten wir an Stelle von (24. 12) genähert den einfacheren Ausiriek 


E _ 33 000 | 
NN dor (24.13) 
4363 


Diese Formel dient auch zur Bestimmung von T, aus dem beobachteten 

Intensitätsverhältnis En+m 
4363 

In den Spektren der planetarischen Nebel ändert sich das Intensitätsverhält- 
nis der Linien N, + N, und 4363 Ä in ziemlich weiten Grenzen. Da jedoch T, 
in Gleichung (24. 13) im Exponenten steht, unterscheiden sich die danach er- 
haltenen 7',-Werte für die verschiedenen Nebel nur wenig voneinander. Die von 
MENZEL und Mitarbeitern [40, 8.121] für die große Mehrzahl von planetari- 
schen Nebeln bestimmten Elektronentemperaturen liegen zwischen. 6000° 
und 10000°. 

Eine andere Methode zur Bestimmung der Elektronentemperatur der Nebel 
‚beruht auf der Energiebilanz der freien Elektronen [45], [57, 8.659]. Bei der 
Photoionisation erwerben die Elektronen eine gewisse kinetische Energie. Wir 
wissen, daß sie einen beträchtlichen Teil dieser Energie bei der Stoßanregung 
der Atome abgeben. Ein anderer Teil verwandelt sich in Strahlung des konti- 
nuierlichen Spektrums bei Rekombinationen und hyperbolischen Übergängen. 
Da sich die Nebel in einem stationären Zustand befinden, muß die kinetische 
Energie des Blektronengases unveränderlich bleiben, d.h. die Energie, die die 
Elektronen gewinnen, muß gleich derjenigen sein, die sie verlieren. Diese Be- 
dingung bestimmt auch die Temperatur des Elektronengases. Als obere Grenze 
(bei Berücksichtigung der Stöße zwischen Elektronen und O III-Ionen sowie 
Wasserstoffatomen) erhält man für eine Reihe von Nebeln Temperaturen 
zwischen 9000° und 14000°. 

Die Elektronentemperaturen der Nebel sind also bedeutend niedriger als 
die Temperatur ihrer Zentralsterne. Die Hauptrolle bei der Abkühlung des 
Elektronengases spielen die Stöße mit Atomen, die Energieniveaus mit niedri- 
gen Anregungspotentialen besitzen (speziell mit O III-Ionen). Diese Atome 
regulieren die Elektronentemperatur der Nebel, sie wirken gewissermaßen als 
„Thermostat“. 


4. Die Intensitäten der BALMER-Linien 


Gleichung (24.6), die die Zahl der Atome in angeregten (nicht metastabilen) 
Zuständen in den Nebeln charakterisiert, ist eine Näherung, da wir zu ihrer 
Herleitung angenommen haben, daß das Atom nur drei, Energieniveaus. be- 
sitzt. Die in den Nebeln herrschenden Bedingungen sind jedoch so einfach, daß 
es keine Schwierigkeiten bereitet, die Besetzung der angeregten -Niveaus realer 
Atome zu berechnen. Der Hauptgrund für diese Vereinfachung in der Rech- 
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nung ist die vollständige Durchsichtigkeit des Nebels für Strahlung in’ den’ 
Linien höherer Serien. Infolgedessen ist die Besetzung der angeregten Niveaus 
ausschließlich durch die Rekombinationen (oder Stöße im Falle niedriger Ener- 
gieniveaus) und nachfolgenden Kaskadenübergänge der Elektronen von Niveau 
zu Niveau bestimmt. 

Die Durchsichtigkeit des Nebels in den Linien höherer Serien ermöglicht auch 
leicht die Bestimmung der vom Nebel in diesen Linien ausgestrahlten Energie. 
Ein Vergleich der errechneten Linienintensitäten mit den beobachteten stellt 
ein gutes Kriterium für die Richtigkeit der Theorie dar. 

Wir wollen nun die Besetzung. der angeregten Niveaus des Wasserstoffatoms 
berechnen. Dies ermöglicht uns im besonderen eine Bestimmung der relativen 
Intensitäten in den BALMER-Linien (des sogenannten BALMER-Dekrements). 

Da das Wasserstoffspektrum, wie wir wissen, durch Rekombinationen zu- 
stande kommt, müssen wir zunächst einen Ausdruck für die Zahl dieser Re- 
kombinationen suchen. Es ist selbstverständlich, daß diese Zahl proportional 
der Konzentration der Ionen und freien Elektronen, nt und n,, ist und von der 
Temperatur der freien Elektronen T7', abhängt. Die Zahl der Einfänge auf das 
i-te Niveau wird also gleich n,n*(, ,(T,) sein. Für das Wasserstoffatom ist der 
C;,(T,) durch (20.10) gegeben. Wir vernachlässigen dabei das 


e 


Glied - — (d.h..die erzwungenen Emissionen). Den Wert (ß,), nehmen wir 
aus (5.55) und k, aus (5.24). Für Wasserstoff ist Z = 1; der Faktor 9’ kann auch 
gleich 1 gesetzt werden. Wir erhalten somit 


3 Ki 
2  el® m\e1lır (X 

Gun) = as » vi) nn 
(62)? 


Hierin ist y, das Ionisationspotential vom i-ten Niveau. Die sonstigen Sym- 
bole haben die übliche Bedeutung. 

Die Berechnung der Besetzung der angeregten Niveaus beruht auf der Sta- 
tionaritätsbedingung, die aussagt, daß die Zahl der in einen bestimmten Zu- 
stand übergehenden Atome genau gleich der Zahl der aus diesem Zustand weg-. 
gehenden Atome sein muß. 

Wir wollen jetzt die Stationaritätsbedingung für das :-te Energieniveau des 
Wasserstoffis aufstellen. Die Zahl der Atome, die in den :-ten Zustand über-. 
gehen, setzt sich aus drei Summanden zusammen: 


1. aus der Zahl der unmittelbaren Einfänge auf das :-te Niveau 2, n+ OFRUIAR 


2. aus der Zahl der spontanen Übergänge aus höherliegenden diskreten 


Niveaus = Ra „, und 
k=i+ 
‚3. aus der Zahl der Übergänge aus dem Grundzustand in den i-ten durch Ab- 
sorption von LyMAn- Quanten, rn, B} ;01, (wir erinnern uns daran, daß die Nebel 
für Strahlung in.den Linien der Hauptserien undurchsichtig sind). Damit ist die 
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Gesamtzahl der Übergängein den i-ten Zustand in der Zeit- und Volumeneinheit 


nn” €,,(T,) 3 <, N, Ay; + RıBisen- 
Andererseits ist die Zahl der Atome, die den :-ten Anregungszustand ver- 


lassen, gleich 
i—1 


2 Ark; 


denn aus dem i-ten Zustand sind nur spontane Übergänge möglich. Ein Ver- 
gleich dieser beiden Ausdrücke ergibt 


i—1 


2 Ar — n,n*C,,(T,) +, 2, Ans —+ 2, B1401i (24.15) 


Ed, 


Wir haben aber schon gesehen, daß alle Quanten, die von dem Nebel in den 
Linien der Lyman-Serie ausgestrahlt wurden, sofort wieder in ihm absorbiert 
werden. Daher ist die Zahl der Übergänge i — 1 fast genau gleich der Zahl der 
Übergänge 1-i,d.h. 


n,A,ı = N, Bon: (24.16) 
Wir finden damit an Stelle von (24.15) 
i-1 co 
2 Ar =mn’C,(T)+ I m Ar (24.17) 
k=2 k=i+1 
G=3,4,..). 
Wir haben so ein System linearer algebraischer Gleichungen in 2, = en 
NN 


erhalten. Die Lösung dieses Gleichungssystems gibt uns die Besetzung der 
Energieniveaus des Wasserstoffs (vom dritten angefangen). 

Sind die 2, bekannt, so lassen sich die relativen Intensitäten der Emissions- 
linien leicht bestimmen. Die Energie,.die von dem Nebel in einer Linie ausge- 
strahlt wird, die dem Übergang k — i entspricht, ist gleich 


Ey = Ayıkvi | MV. (24.18) 


Hierin erstreckt sich die Integration über das garize Nebelvolumen. Da aber 
N, — 2,n,n+ ist und wenn man annimmt, daß sich die Elektronentemperatur 
im Nebel nicht ändert, so kann man die z, vor das Integral setzen. Wir erhalten 
so 

Bu = %4Arihny, | nentaV. (24.19) 


Diese Formel gibt uns für ein gegebenes 7, die Linienintensitäten bis auf 
einen konstanten Faktor. Speziell für: = 2 liefert sie das BALMER-Dekrement. 
Das Gleichungssystem (24.17) wurde a von CILLIS gelöst, der 
die ersten zwölf Gleichungen (i — 3,4, ..., 14) verwendete und die übrigen 
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vernachlässigte. Die von ihm erhaltenen Werte z, : 10? sind für verschiedene 
T ‚Werte in Tabelle 18 aufgeführt. 

Exaktere Lösungen des Systems (24.17) erhielten MEnZzEL und BAKER 
[40, Kap. II, III]. In ihren Tabellen sind die Werte der Größe b,. angegeben, die 
sich aus einer zu (20.14) analogen Beziehung . 


. X 

| h>i? - 

= Pzıe  ı 2ucHR 
n, = b,n,n se 


(2x7mkT,)2 


ergibt. Sie gibt an, um wievielmal sich der Wert 


N, . 
SE in den Nebeln von dem- 


e 
selben Wert im thermodynamischen Gleichgewicht mit der Temperatur 7, 
unterscheidet. Es stellte sich heraus, daß die b,-Werte ziemlich nahe bei 1 liegen 
und für i— > gegen 1 gehen. Für niedrige Niveaus stimmen die von MENZEL 
und Baker erhaltenen Resultate nahezu mit denen von CILLI# überein. 

Die Werte des BALMER-Dekrements, die mit den z,-Werten der Tabelle 18 
berechnet wurden, sind in Tabelle 19 aufgeführt. Es zeigt sich, daß das BALMER- 
Dekrement nur wenig von der Elektronentemperatur abhängt und praktisch 
als konstant angesehen werden kann. 


Tabelle 18 Tabelle 19 

7, T, 

= | 
5000° | 10000° | 20000° 5000° | 10000° | 20000° | Beobacht. 

|:041 | 028 | 0138| | Ha |2aw | ars | 28 | 237 

0591023 | on #8 | 1,00 | 1,00 | 1,00 | 1,00 
0.89 | 0,48 | 024 Hy | 051 | 050 | 048 | 0,50 
1,29 | 0,68 | 032 | | ms | 0,30 | 0,9 | 0,27 | 0,26 
1,78 | 0,92 | 05 | He | 019 | 018 | 017 | 0,18 


Der Vergleich der Theorie mit der Beobachtung zeigte zunächst gewisse Ab- 
weichungen. Das beobachtete BALMER-Dekrement war steiler als das errech- 
nete, wobei es sich auch von Nebel zu Nebel merklich änderte. Diese Abwei- 
chungen wurden jedoch bald durch die selektive Absorption des Lichts in der 
Galaxis, die für ferne Objekte zu einer Rötung führt, erklärt. Dadurch wird 


das beobachtete Intensitätsverhältnis der Linien — größer, alsesin Wirklich- 


keit ist. Der erste, der auf eine derartige Deutung hinwies, war G. A. SCHAIN 
[46], der eine Korrelation zwischen dem BALMER-Dekrement und der galak- 
tischen Breite fand. Danach wurde auch eine Korrelation zwischen BALMER- 
Dekrement und Entfernung festgestellt. 


287 
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. Unter Berücksichtigung der Absorption des Lichts in.der Galaxis ergab sich 
eine gute Übereinstimmung zwischen dem beobachteten BALMER-Dekrement 
und dem berechneten. In der letzten Spalte der Tabelle 19 ist das beobachtete 
BALMER-Dekrement um den Betrag der Absorption korrigiert (Mittel aus 
17 Nebeln) aufgeführt. Zu erwähnen ist noch, daß das aus der Beobachtung 
erhaltene Verhältnis der Zahl der Quanten im BALMER-Kontinuum zur Zahl 
der Quanten in der Linie Hß von dem theoretischen Wert 


N, n+ 05; (T,) 
Ny4Aga 


nach der Seite hin abweicht wie auch das Verhältnis der Linienintensitäten 
d.h., daß auch hier der Beobachtungswert größer als der theoretische ist. Es. 
spielt natürlich ebenfalls die selektive Absorption des Lichts im Raum eine 
gewisse Rolle. Die Beobachtungsdaten sind jedoch bisher noch sehr unsicher. 
Besonders. kompliziert wird die Sachlage noch .durch die Existenz eines kon-, 
tinuierlichen Spektrums unbekannter Herkunft im ganzen sichtbaren  Spek- 
tralbereich, das mindestens bei einigen planetarischen Nebeln beobachtet wird.!) 

Abschließend ist zu sagen, daß die Berechnung der Linienintensitäten nicht 
nur für Wasserstoff möglich ist, sondern auch für andere Atome. Die Ergeb- 
nisse derartiger Berechnungen werden wir später betrachten. 


5. Die Ionisation in den Nebeln 


Nachdem wir uns mit dem Anregungsgrad in den Nebeln beschäftigt haben, 
wollen wir nun zum lonisationsgrad übergehen. Zur Ermittlung des Ionisa- 
tionsgrades in den Nebeln setzen wir Gleichgewicht zwischen Ionisationen und 
Rekombinationen voraus. In diesem Abschnitt behandeln wir nur die Ioni- 
sationen, die von der Strahlung des Zentralsterns verursacht werden. Danach 
werden wir auch die diffuse Strahlung des Nebels selbst berücksichtigen. 

Wir suchen die Zahl der Ionisationen in der Volumen- und Zeiteinheit. Zu- 
nächst können wir voraussetzen, daß die Ionisation in den Nebeln nur vom 
Grundzustand aus erfolgt. Wir bezeichnen daher die Zahl der Atome im Grund- 
zustand pro Volumeneinheit mit rn, und den Absorptionskoeffizienten pro 
Atom mit k,,. Damit ist die gesuchte Zahl der Ionisationen 


oo 


mm, S&ar, 


Y 


wo v, die Ionisetionsfrequenz und o, die Strahlungsdichte im Nebel 0, = Wo, 
ist. 


1) Wie Kırper und später SrITzER und GREENSTEIN zeigten, wird das kontinuierliche 
Spektrum der planetarischen Nebel im wesentlichen durch Zweiquantenübergänge aus 
dem Zustand 28 in den Zustand 1,$ des Wasserstoffs hervorgerufen. | 
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Die Rekombinationen erfolgen auf alle Niveaus. Ihre Anzahl ist daher gleich 


nn 2 OT.) 


Da die Zahl der Tonisationen ' gleich der Zahl der Rekombinationen sein soll, 
haben wir also 


oo 


2, W [ kı, oo dv = n,n* I Cut). (24.20) 


vY 


Genaugenommen ist dies die Ionisationsformel für Nebel. Man kann sie :jedoch 
noch wesentlich vereinfachen, wenn man den Zusammenhang ausnutzt, der 
zwischen den Koeffizienten k,, und (, ‚(T.) besteht. 

Eine ausführliche Ableitung dieser Formel wurde in $ 5 gebracht; wir wollen 
noch einmal an das Wesentliche erinnern. 

Zur Ableitung des erwähnten Zusammenhangs betrachten wir den Zustand 
des thermodynamischen Gleichgewichts. In diesem Fall besteht, wie bekannt, 
detailliertes Gleichgewicht. Dann ist die Zahl der Ionisationen, die vom 
v-ten Niveau aus durch Absorption von Quanten mit Frequenzen von »v bis 
v + dv erfolgen, gleich der Zahl der Einfangprozesse von Elektronen auf dasselbe 
Niveau mit Geschwindigkeiten von v bis v + dv, wobei 


Ä 1 = 


ist. Wir bezeichnen die Zahl der freien Elektronen mit Geschwindigkeiten 
zwischen v und® + dvim cm? durch n,f (v) )dv und die Zahl der Einfangprozesse 
solcher Elektronen durch Iönen auf das ö-te Niveau pro cm? in der Sekunde mit 
n,n*+B,(v)vf(v)dv. Damit haben wir: 


(24.21 
ir ( ) 


hv 
n,n* B,(v) vf(o)dv eh >= u) 
hv 
wobei der‘ Faktor (1 —eh 7) der sogenannten , ‚ROBEUINEn: Absorption‘ Rech- 
nung trägt: 

Bei thermodynamischem Gleichgewicht ist die Funktion f(v) durch die 
Maxweıusche Geschwindigkeitsverteilung, die Intensität der ‘Strahlung I, 
durch das Prancksche Gesetz und die Verteilung der Atome auf die verschie- 
denen Zustände durch die BOLTZMANN- und die SaHA-Gleichung gegeben. 
Wir erhalten-mit den aufgezählten Formeln aus (24.21) 


h?y2 G; 


a, 24.22 
cim2v2 gr "” | ) 


ß: (v) = 


wobei g, das statistische Gewicht des i.ten Zustandes eines gegebenen Atoms 
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und g* das statistische Gewicht des Grundzustands des ionisierten Atoms be- 
deuten. | | 

Die Formel (24.22) gibt den gesuchten Zusammenhang zwischen den Koef- 
fizienten ß,(v) und k,, wieder. Obwohl wir bei ihrer Herleitung thermodyna- 
misches Gleichgewicht voraussetzten, gilt sie immer. Der Koeffizient C,(T,) ist 
[siehe (20.10)] | 


Gr) [6 (v)of(v)dv. (24.23) 
ö 


Hierin ist f(v) die MAxwerusche Geschwindigkeitsverteilung der freien Elek- 
tronen: 


Arm? e mv? 
(v) — rm 4/ 2kTey2, (24.24) 


(2rmkT,)2 


Wir müssen jetzt den für C ‚(T,) gefundenen Ausdruck in (24.20) einsetzen. 
Bevor wir dies tun, schreiben wir diese Gleichung jedoch wie folgt um: 


* #. 
En v[n,%a == nn’ G,(T,) R (24.25) 


Hierin ist x der Bruchteil der Einfangprozesse auf das erste Niveau. Setzt man 
nun (24.23) in (24.25) ein, so ergibt sich 


oo oo 


7 v’dv I, .+ m h? 2 ar 
en, M ee = gen er, j kı,v e evdv. (24.26) 
ekT« — ] 2 (2rxmk T,)?, 


Beide Integrale, die in diesem Ausdruck auftreten, sind leicht auszurechnen, 
1 | | 1 
wenn k,,” Pr ist. Für wasserstoffähnliche Atome ist k,,— pr (für andere Atome 


ist k,, als Funktion von » weniger gut bekannt). Wir können jedoch trotzdem 
annehmen, daß der Absorptionskoeffizient dem Quadrat der Frequenz umge- 
kehrt proportional ist, denn der dadurch gemachte Fehler ist nur sehr klein. Als 
Eindergebnis erhalten wir 


3 
+ + 3 E 2 u hv -1 2 
u T, 2 @rmk7? „| cm). Mm 
N] 9ı 18 h? 


(24.27) kann man noch etwas vereinfachen, wenn man beachtet, daß die 


., | qm 
Faktoren 9 ‚2x und y u sich nicht viel von 1 unterscheiden und außerdem 
'Yı * 
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im allgemeinen khv, > KT, ist. Die Ionisationsformel für Nebel wird also ge- 


nähert 
3 


+ 2. 2 
N (2rmkT,) Er. (24.28) 


Wir sehen, daß sich (24.28) von der gewöhnlichen Ionisationsformel durch 
das Auftreten des Verdünnungsfaktors W auf der rechten Seite der Gleichung 
unterscheidet. Dieser Faktor ist für Nebel sehr klein (W = 10-1?). Das bedeutet 


| + 
natürlich nicht, daß der Ionisationsgrad, d.h. die Größe —, auch klein ist. Der 


1 
Ionisationsgrad kann tatsächlich in Nebeln außerordentlich groß sein, denn die 
Kleinheit des Verdünnungsfaktors W wird durch die geringe Konzentration N, 
der freien Elektronen kompensiert. 

Strenggenommen ist die Näherungsformel (24.28) nur dann gültig, wenn die 
‘optische Dicke des Nebels jenseits der Grenze der Hauptserie des jeweiligen 
Atoms kleiner als 1 ist. Ist dies nicht der Fall, muß man die Absorption der 
Sternstrahlung und ebenso die Existenz der diffusen Nebelstrahlung, die von 
Rekombinationen auf das erste Niveau herrührt, berücksichtigen. Es wird je- 
doch gezeigt werden, daß die diffuse Nebelstrahlung keine große Rolle spielt. 
Es genügt daher, nur der Schwächung der direkten Sternstrahlung Rechnung 
zu tragen. Dies kann durch Einführung eines Faktors e”” auf der rechten Seite 
der Gleichung (24.28) geschehen. Dabei ist 7 die optische Tiefe vom Zentral- 
stern aus jenseits der Grenze der Hauptserie, die einem gewissen mittleren Ab- 
sorptionskoeffizienten entspricht. Wir erhalten somit also an Stelle von (24.28) 
den Ausdruck - 

3 
n+ (2mkT,)? -% 


N, N, — Me re e kTxet, (24.29) 


Für r< 1 ist der lonisationsgrad sehr groß, d. Bi BER 1. Wird 7 #1, so 


nimmt der Ionisationsgrad schnell ab. Dies führt ee wegen der Zu- 
nahme der Zahl der neutralen Atome zu einem schnellen Anwachsen von r. 
Demzufolge vollzieht sich der Übergang von a a: rt < 1 zu Werten 


t>1, und gleichzeitig damit der Übergang von — — >1 zu 2 < l,ineiner Zone 
N1. 
von relativ geringer linearer Ausdehnung. Dadach kann man also einen Nebel 


in bezug auf die Atome oder Ionen der betrachteten Art näherungsweise in zwei 
Bereiche einteilen: einen inneren, in dem der Ionisationsgrad durch Formel 
(24.28) bestimmt ist, und einen äußeren, in dem der Ionisationsgrad gleich 
Null ist. Der erste Bereich leuchtet in den Linien des betrachteten Atoms, der 
zweite leuchtet nicht. Die Grenze zwischen diesen beiden Gebieten befindet sich 
dort, wo die optische Tiefe, vom Kern aus gerechnet, jenseits der Grenze der. 
Hauptserie etwa 1 ist. 
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Es ist klar, daß in dem betrachteten: Fall die verschiedenen Atome in -ver- 
schiedenen Raumbereichen strahlen werden, d.h., daß eine „Schichtung‘“ der 
Strahlung im Nebel. vorhanden sein muß. Dies wird auch tatsächlich beob- 
achtet. Die Nebelbilder, die mit spaltlosen Spektrographen erhalten wurden, 
haben in den verschiedenen Linien ganz verschiedene Durchmesser. Dies deutet 
darauf hin, daß wenigstens für einige Atome die optische Dicke des Nebels jen- 
seits der Grenze der Hauptserie den Wert 1 übersteigt. Eine Ausnahme hiervon 
macht vielleicht der Wasserstoff, da die Durchmesser der Nebelbilder im Lichte 
der BALMER-Linien gewöhnlich am größten sind. Es gibt also.für uns keinen 
Beweis dafür, daß sich über diese Nebelgebiete hinaus, die in diesen Linien 
strahlen, noch Bereiche erstrecken, die nicht darin leuchten. 

Die Beobachtungen deuten auch auf folgende interessante Tatsache hin: 
je höher das Ionisationspotential eines Atoms ist, desto kleiner sind die Durch- 
messer des Nebelbildes in seinen Linien. So ist z.B. der Durchmesser im Lichte 
der Linien des ionisierten Heliums wesentlich kleiner als in den Linien des neu- 
tralen Heliums. Dies ist einfach zu erklären. Wir betrachten als Beispiel einen 
Heliumnebel. Ist die Temperatur des Zentralsterns hinreichend hoch, so müssen 
in dem Bereich des Nebels, der dem Stern am nächsten liegt, hauptsächlich 
ein- und zweifach ionisierte Heliumatome auftreten. Der Nebel wird in den 
Linien des He II strahlen. Dieser Bereich endet dort, wo die optische Tiefe jen- 
seits der Grenze der Hauptserie des ionisierten Heliums etwa 1 wird. Über diesen 
Bereich hinaus kann die Sternstrahlung, die fähig ist, das Helium zweifach zu 
ionisieren, nicht vordringen. Dort werden also nur einfach ionisierte und neu- 
trale Heliumatome anzutreffen sein. Dieser zweite Bereich leuchtet dann nur im 
Lichte der Linien des He I. Er endet seinerseits dort, wo die optische Tiefe jen- 
seits der Grundserie des neutralen Heliums von der Größenordnung 1 wird. 
Weiter dringt die Sternstrahlung, die neutrale Heliumatome ionisieren kann, 
nicht vor. Dieser äußere Bereich des Nebels leuchtet überhaupt nicht. 

Diese Überlegung ist nicht nur auf Helium anwendbar, sondern auch auf 
andere Elemente. Jedoch wird das Bild in realen Nebeln, die aus vielen Ele- 
menten bestehen, etwas komplizierter sein, da sich die Bereiche des Stern- 
spektrums, die von verschiedenen Atomen und Ionen absorbiert werden, über- 
decken können. 


6. Die Massen der Nebel 


Die bisherigen Ergebnisse unserer Betrachtungen ermöglichen es, einfache 
Methoden zur Abschätzung der Massen und Dichten von Gasnebeln zu ent- 
wickeln. Wir nehmen an, daß das häufigste Element in den Nebeln, ebenso wie 
in den Sternatmosphären, der Wasserstoff ist, d.h., wir suchen zunächst die 
Masse und Konzentration des Wasserstoffs in den Nebeln. 

Die einfachste, wenn ‚auch ziemlich grobe Methode zur Abschätzung der 
Masse eines planetarischen Nebels beruht auf der Annahme, daß seine optische 
Dicke jenseits der Grenze der Lyman-Serie der Größenordnung nach 1 ist. Daß 
die genannte optische Dicke nicht sehr viel kleiner als 1 sein kann, folgt daraus, 
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daß andernfalls die nach ZAnsTRA bestimmten Temperaturen der Zentral- 
sterne wesentlich größer angesetzt werden müßten. Andererseits wissen wir aus 
dem vorangegangenen Abschnitt, daß die betrachtete optische Dicke auch nicht 
viel größer als 1 sein kann. -So können wir also schreiben: 


Denk =l. (24.30) 


. Es ist übrigens durchaus möglich, daß diese Annahme nicht zu Recht be- 
steht. Ist dies der Fall, so bezieht sich die Gleichung (24.30) nur auf den leuch- 
tenden Teil des Nebels. Wenden wir sie also an, so erhalten wir nur eine gewisse 
untere Grenze der gesuchten Masse. 

In (24.30) ist k der Absorptionskoeffizient pro Atom jenseits der Grenze der 
LyMman-Serie. Er ist- gleich k = 0,5 : 10-17. Nimmtman für den Radius des Nebels 
(den Wertr = 13000 AE = 2: 101” cman, so erhält man für die Zahl der neutralen 
Wasserstoffatome pro cm’: n, = 1. 

Um die Zahl der ionisierten Wasserstoffatome zu erhalten, benutzen wir die 
Gleichung (24.28). Man kann sie für Wasserstoff in der Form 


n* 3 157200 | 
n,— = 2,44. 105WT2e T* (24.31) 


en. 


schreiben. Für einen mittleren Nebel setzen wir W = 10-1 und 7, = 40000°. 
Außerdem kann man n,= n* annehmen. Mit dem Wert n, = 1 liefert die 
Formel (24.31) für die Zahl der Wasserstoffionen pro em?: nt — 2000. 

Wir sehen also, daß Wasserstoff in den planetarischen Nebeln vorwiegend ioni- 
siert auftritt. Daher können wir die Masse des Nebels nach folgender Formel 
ausrechnen: . 


4 
M = Zaren” Mg.’ (24.32) 


Hierin ist mp die Masse des Wasserstoffatoms. Wir erhalten danach 
M = 10% g = 0,05 Mo: : 
Eine andere, genauere "Methode zur Bestimmung der Nebelmassen beruht auf 
der Anwendung der Formel (24.19), welche die in den Wasserstofflinien vom 


Nebel ausgestrahlte. Energie anzugeben gestattet. Genähert kann diese Formel 
wie folgt geschrieben werden: 


Daraus findet man die Konzentration der Wasserstoffionen zu 
TE Fl 
a er en 24.34 
" Pas Er 
und demzufolge die Nebelmasse zu 


M = Min Van (24.35) 


2, Ayıhvır 
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Wie vordem erhält man bei großer optischer Dicke des Nebels jenseits der 
Grenze der Lyman-Serie nach (24.35) auch nicht die Masse des ganzen Nebels, 
sondern nur die seiner leuchtenden Teile. 

Wir wollen nun in den Formeln (24.34) und (24.35) von der Energie E,, zur 
visuellen Gesamtleuchtkraft L übergehen. Wir setzen 


Ey = Anl. 
Dann erhalten wir an Stelle von (24.34) und (24.35) 


M=CyLV, (24.37) 
mit 
en ED (24.38) 
“ 2 Ayıhvr 


Da die Leuchtkraft des Nebels im Sichtbaren im wesentlichen durch die 
"Linien N, und N, bestimmt wird, so stellt die Größe A,, genähert das Verhältnis 
der Intensität der gegebenen Linie zur Intensität der Linien N, + N, dar. Wenn 


z.B. das Verhältnis der Intensitäten der Linien a gleich 3 ist, so ist die Größe. 

1 
12 
Nebel zu Nebel. Das wirkt sich jedoch kaum auf den Wert von C aus, da in 
(24.38) A,, in die Wurzel eingeht. Man kann daher in erster Näherung den Fak- 
tor Ü für alle Nebel als konstant ansehen. 

Die Berechnung der Masse der planetarischen Nebel nach (24.37) führt zu 
Werten von der Größenordnung einiger Hundertstel Sonnenmassen, und die 
Berechnung der Konzentrationen nach (24.36) zu Werten von einigen tausend 
Atomen pro cm?. Diese Werte unterscheiden sich im Mittel nicht von den oben 
erhaltenen: M = 0,05 Mo, n* = 2000. Massen und Dichten der verschiedenen 
Nebel können etwas von den erwähnten Mittelwerten abweichen, anscheinend 
bis zu einigen zehnmal. Dies wird hauptsächlich durch die Streuung in den 
Nebelvolumen hervorgerufen, denn die Streuung der Nebelleuchtkräfte ist nicht 
sehr groß. 

‘Der Umstand, daß die Massen der planetarischen Nebel nur einen Bruchteil 
der Sonnenmasse ausmachen, unterstreicht aufs neue ihre untergeordnete 
Stellung den Zentralsternen gegenüber. Dieser Hinweis sei darum noch einmal 
hervorgehoben, weil er die heutigen Anschauungen unterstützt, nach denen die 
planetarischen Nebel durch Ausschleudern von Materie aus den Zentralsternen 
gebildet werden. | | 

Die Formel (24.37) kann auch zur Bestimmung der Massen diffuser Gasnebel, 
die bekanntlich ihr Leuchten denselben Anregungsmechanismen wie die plane- 
tarischen Nebel verdanken, angewandt werden. Jedoch sind ihre Volumen und 
Leuchtkräfte (besonders die letzteren) noch sehr schlecht bekannt. Trotzdem 


Aga gleich —. Dann ist C = 1,5 - 10-"?. Natürlich ändert sich A,, etwas von 
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kann man behaupten, daß die Massen der diffusen Nebel bis zu Hunderten und 
Tausenden von Sonnemassen ausmachen können. Diese Tatsache ist zweifellos 
von großer kosmogonischer Bedeutung. 


7. Die chemische Zusammensetzung der Nebel 


In dem vorangegangenen Abschnitt haben wir die Konzentration der Wasser- 
stoffatome in den planetarischen Nebeln bestimmt. Jetzt wollen wir zeigen, wie 
man die Konzentrationen anderer Atome (relativ zu Wasserstoff) finden kann. 
Hierzu werden wir die aus den Beobachtungen bekannten Intensitätsverhält- 
nisse der Linien des betrachteten Elements zu den Linien der BALMER-Serie 
benutzen. 

Wir nehmen zunächst an, daß die Linien des betrachteten Atoms (neutral 
oder ionisiert) durch Rekombinationen entstehen. Für jedes Niveau dieses 
Atoms stellen wir analog zu den Gleichungen (24.27) des Wasserstoffs die Sta- 
tionaritätsbedingungen auf. Aus dem System dieser Gleichungen erhalten wir 


die Größen 2, = = wobei rn, die Zahl der Atome im m-ten Zustand und 


a: 

n'*+ die Zahl der Atome i im nächsthöheren Ionisationszustand (in der Volumen- 
einheit) sind. Mit Hilfe der Größen z,, erhalten wir für die Energie, die von dem 
Nebel in den Linien des gegebenen Atoms beim Übergang m — 1 ausgestrählt 


wird, den Ausdruck 
En 2m Amıhvim n,n’*+V', 


wobei V’ das Volumen ist, das in der betrachteten Linie leuchtet. Den analogen 
Ausdruck bilden wir für die Energie, die von dem Nebel i in den BALMmER-Linien 
beim Übergang k — 2 ausgestrahlt wird: 


Dann ist das Verhältnis beider Energien 


' er Ze; '+y' 
mi _ Zm Am ıYım LE (24.39) 
Era %yAyar, mn" V 


r 


Dieses Intensitätsverhältnis der Linien ae ist aus der Beobachtung zu erhal- 


k2 
ten. Formel (24.39) bietet also die Möglichkeit zur Bestimmung des Verhält- 
'+ 
nisses z ‚d.h. der Zahl der Atome des gegebenen Elements in einer bestimm- 
n 


ten Ionisationsstufe zur Zahl der Wasserstoffionen. 

Um die Zahl der. Atome in anderen Ionisationsstufen zu erhalten, benutzt 
man die Ionisationsformel (24.28). Daraus finden wir, auf welcher Ionisations- 
stufe sich die Mehrzahl der Atome des Elements befindet.: Die Gesamtkonzen- 
tration dieses Elements im Nebel ist damit bestimmt. 


444 IV. Planetarische Nebel 


Die beschriebenen Rechnungen sind am leichtesten für das ionisierte Helium 
(und andere wasserstoffähnliche Ionen) auszuführen, da hierfür 2, aus 2,, für 
Wasserstoff erhalten werden kann. Ist Z die Atomnummer:des wasserstoff- 
ähnlichen Ions, so liegen seine Energieniveaus Z?mal tiefer als die des Wasser- 
stoffs, und die Ausdrücke, die die Wahrscheinlichkeiten der Rekombinationen 
und spontanen Übergänge bestimmen, erhält man aus den entsprechenden 
Ausdrücken für Wasserstoff, indem man sie mit Z* multipliziert. Danach finden 
wir aus den Gleichungen (24.17) und (24.14),. daß die Zahlen z,, für das ioni- 
sierte Helium achtmal kleiner, als die z,, für Wasserstoff sind, wenn man eine 
Temperatur annimmt, die viermal größer ist, d.h. 


x 1 


Die Berechnung von 2), für das neutrale Helium wurde von A. A. Nikımıs!) 
durchgeführt. Die von ihm erhaltenen relativen Intensitäten der Helium- 
linien standen in zufriedenstellender Übereinstimmung mit den beobachteten, 
sowohl der Singulett-. als auch der Triplettserien. Nıxıtın fand mit Hilfe von 
(24.39), daß die Anzahl der Heliumatome in Nebeln im Mittel 10mal. kleiner 
als die der Wasserstoffatome ist. 

Die’ Bestimmung der Konzentration anderer Atome bereitet beträchtliche 
Schwierigkeiten, da die Übergangs- und Einfangwahrscheinlichkeiten für diese 
noch sehr schlecht bekannt sind. Außerdem ist noch eine gewisse Unsicherheit 
damit verbunden, daß die Sternstrahlung im fernen Ultraviolett wahrschein- 
lich vom Pranckschen Gesetz äbweicht, wodurch die Anwendung der Ioni- 
sationsformel beim Übergang von einer Tonisationsstufe zu anderen unsicher 
wird. Es sind jedoch in solchen Fällen Näherungen möglich. Die’ Resultate sol- 
cher Abschätzungen werden am Schluß des Paragraphen gebracht. 

Eine andere Möglichkeit zur Bestimmung der Konzentration der Atome in 
Nebeln beruht auf dem Auftreten verbotener Linien in ihren Spektren, die 
durch Elektronenstoß angeregt werden. So finden wir beispielsweise die Kon- 
zentration der Atome des zweifach ionisierten Sauerstoffs aus. dem beobach- 
teten Intensitätsverhältnis der Linien N, + N, und HP. 

Wir wollen mit non die Zahl der O III-Ionen pro cm? bezeichnen. Diese 
Ionen befinden sich vorwiegend im Grundzustand. Bei Stößen mit freien Elek- 
tronen erfolgt der Übergang vom ersten in den zweiten Zustand. Die Zahl dieser 
Übergänge pro Sekunde und cm? ist nonmı n,bı2(T,). Fast alle Atome, die vom 
ersten in den zweiten Zustand übergehen, kehren spontan unter Ausstrahlung 
der Linien: N, und N, in den Grundzustand zurück. Daher. ist die Gesamt- 
energie, die von dem Nebel i in den Linien N, und N, ausgestrahlt wird, gleich 


Ey, + N, = No1u, bie(T,) hvi2V”. 
Hierin ist V” das. Nebelvolumen, das im: Lichte der Linien N, und N, leuchtet, 


1) A.A.Nikırın, Veröffentl. der Leningrader Staatl. Universität Nr. 130, 1950 (A. A. Hu- 
KUTHH, YyeHbIe sanıncku JITY,-N0.136, 1950): 


$ 24. Der physikalische Zustand der Nebelmaterie 445 


Andererseits finden wir für die Energie, die vom Nebel in der Linie HP aus- 
gestrahlt wird, den Ausdruck 


Enp= 24Ayahvzan,n"V. 
Die Zusammenfassung beider Gleichungen ergibt 


En4m _yEm _ om b12(T,) vi V’ 
Eys Eu nt 24 Ayo Yaa V 


(24.40) 


No u 


Um.nach dieser Formel das Verhältnis ——- bestimmen zu können, muß man 


E ' 
m und zZ aus der Beobachtung kennen. . den Spektrem der planetarischen 

HB 
Nebel ist die Linie N, im Mittel dreimal heller als die Linie Hf, während die 
mit spaltlosem Spektrographen erhaltenen Nebelbilder in diesen Linien un- 
nn _ pt -i. 

Enp 1% 

Der Wert bjs(T7',) hängt sehr stark von T', ab. Die Elektronentemperaturen 
der Nebel liegen jedoch in ziemlich engen Grenzen. Wir nehmen T, = 8000°an. 
Für diese Temperatur ist. bja — 0,5 - 10”®. Aus Tabelle 18 finden wir weiter für 
diese Temperatur 2, = 04° 10-2, Schließlich haben wir noch A, = 8,37: 10° 


gefähr gleich sind. Daraus folgt 


und Me = 1 (da.die Linien Hß und N, nebeneinander liegen). 
no a 


Mit diesen Größen erhalten wir aus (24. 40) — 10%. Eskommen also in 


planetarischen Nebeln auf ein O ILI-Ion 10000 EN 

Wichtig ist noch, daß in den Nebelspektren auch O II-Linien, die durch 
Rekombinationen hervorgerufen: werden, zu beobachten sind. Dies gibt eine 
Möglichkeit, die Zahl der O IIL-Ionen auch nach der oben beschriebenen Me- 
thode abzuschätzen. Beide Abschätzungen stehen in guter Übereinstimmung, 
was für ihre Richtigkeit spricht. In analoger Weise lassen sich auch für einige 
andere Elemente die Konzentrationen feststellen. 

Nach den geschilderten (oder etwas abgeänderten) Methoden wurden von 
mehreren Autoren die Konzentrationen verschiedener Atome in planetarischen 
Nebeln berechnet. Die erhaltenen Ergebnisse finden sich in Tabelle 1 (siehe 
S.35). 

Berücksichtigt man die Ungenauigkeit derartiger Bestimmungen, so kann 
man sagen, daß keine großen Unterschiede in der chemischen Zusammeiiset- 
zung der Nebel und der Sternatmosphären bestehen. Dies kann man auch so 
formulieren: Die obere Sonnenschicht, aufgebläht bis zu Nebeldimensionen und 
von einem heißen Stern beleuchtet, muß genau denselben Typ des Spektrums 
ergeben, wie er bei planetarischen Nebeln beobachtet wird. 
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$ 25. Das Strahlungsgleichgewicht der planetarischen Nebel 
1. Das L,-Strahlungsfeld 


Wir haben oben bei der Bestimmung der Intensität der Emissionslinien an- 
genommen, daß die Nebel für Strahlung in diesen Linien durchsichtig sind. 
Diese Annahme ist zweifellos für die Linien der Nebenserien richtig, da sich nur 
eine verschwindend kleine Zahl von Atomen in angeregten Zuständen befindet. 
Sie ist auch für verbotene Linien gerechtfertigt (selbst wenn der untere Zu- 
stand der Grundzustand ist), denn der Absorptionskoeffizient in diesen Linien 
ist außerordentlich klein. 

Nicht durchsichtig jedoch ist der Nebel im allgemeinen für die Strahlung 
der Hauptserie. Das erschwert die Berechnung des Strahlungsfeldes in den 
fraglichen Frequenzen sehr, da man hierbei die. Strömungsgleichung benutzen 
muß. Wir wollen das Strahlungsfeld in den Wellenlängen der LymAn-Serie des 
Wasserstoffs berechnen. Der erste, der dieses Problem in Angriff nahm, war 
V.A. AMBARZUMJAN!). Später präzisierten und verallgemeinerten andere 
Autoren die von ihm erhaltene Lösung. 

Bei der Betrachtung des Strahlungstransports in den Nebeln ist das geo- 
metrische Modell des Nebels von ausschlaggebender Bedeutung. Wir nehmen 
an (wie man das gewöhnlich tut), daß der Nebel von zwei konzentrischen Kugeln 
mit den Radien r, und r, begrenzt wird. Im Mittelpunkt dieser Kugeln steht 
der Zentralstern. Die Dicke des Nebels sei klein gegen seinen Abstand vom 
Zentrum (d.h. r,— r, <r,). Dann kann man den Nebel aus planparallelen 
Schichten zusammengesetzt behandeln und den Verdünnungsfaktor der Strah- 
lung im Nebel als konstant ansehen. 

Zunächst betrachten wir nun das Strahlungsfeld des Lyman-Kontinuums. 
Bei Absorption von L,-Quanten, die vom Stern her in den Nebel eindringen, 
werden Wasserstoffatome ionisiert. Bei Rekombinationen auf das erste Niveau 
werden diese Quanten wiederum ausgestrahlt. Bezeichnen wir den Bruchteil 
der Rekombinationen auf das erste Niveau mit x, dann können wir sagen, daß 
im Nebel eine Streuung von L,-Quanten stattfindet, wobei die Wahrschein- 
lichkeit für ein Quant, beim Elementarakt der Streuung ‚am Leben zu bleiben“, 
gleich & ist. 

Der Einfachheit halber behandeln wir das ganze Lyman-Kontinuum als ein 
Niveau. Es sei x der mittlere atomare Absorptionskoeffizient im Kontinuum 
und 7 die entsprechende optische Tiefe, von der inneren Begrenzung des Nebels 
an gezählt, d.h. r 

= |Nındr. 
; r; 
Ist xS die Anzahl der Quanten des Lyman-Kontinuums, die vom Stern.her. 
auf 1 cm? der inneren Oberfläche des Nebels auftreffen, dann werden davon in 
1) V. A. AMBARZUMJAN, Nachr. des Georg. Astr. Obs. 13, Nr.3, 1953 (B. A. Ambapıryman, 
NMssectum TAO 13, No.3, 1933). 


$ 25. Das Strahlungsgleichgewicht der planetarischen Nebel 447 


der optischen Tiefe 7 pro cm? n,xnSe-" Quanten absorbiert. Außer der 
Strahlung, die direkt vom Stern kommt, wird jedoch im betrachteten Volumen- 
element auch die diffuse Strahlung des Nebels selbst absorbiert, die durch Re- 
kombinationen auf das erste Niveau entsteht. Die Zahl der Quanten der diffu- 
sen L,-Strahlung, die in 1 cm? absorbiert werden, ist gleich n,x , K(T,d)dw. 
Hierin ist K (T, #)hv, die Intensität der Strahlung, 
die unter dem Winkel ® gegen die Normale in der 
optischen Tiefe r ankommt. Die Integration er- 


streckt sich über den ganzen Raumwinkel. ID 
Von d | DE 
on der Gesamtzahl der Quanten 4 
nn Se" + n# | Kt, dw, 


die in der Volumeneinheit absorbiert werden, geht 

der Bruchteil x wieder in L,-Strahlung über. Ist Abb. 61 
4nın,xC(t) die Zahl der Quanten, die von diesem | 
Volumenelement im Lyman-Kontinuum ausgestrahlt werden, so erhält man 
als Bedingung für das Strahlungsgewicht der L,-Strahlung im Nebel 


C(rT) = |k«. re + 2—e", (25.1) 


Außer durch Gleichung (25.1) sind C(r) und K(r,d) noch durch die Strö- 
mungsgleichung miteinander verbunden, die für planparallele Schichten die 
Form 
dK (T,®) 


cos® Ir 


— Cr) — K(t,d) (25.2) 


besitzt. 
Die Gleichungen (25.1) und (25.2) sind für folgende Grenzbedingungen zu 
lösen: 

K0,9) =K (,r7 —d), 


25.3, 

K (1,9) = 0 (fir 6 > 3): 
Die erste dieser Bedingungen, die für die innere Begrenzung des Nebels (d.h. 

t = 0) gilt, bedeutet, daß die Intensität der Strahlung, die aus dem Nebel aus- 
tritt, gleich ist der Intensität der Strahlung, die in den Nebel eindringt. Dies 
ist deshalb der Fall, weil die Strahlung, die an einem beliebigen Ort auf die 
innere Begrenzung des Nebels unter dem Winkel # zur Normalen trifft, nichts 
anderes ist als die Strahlung, die auf der gegenüberliegenden Seite unter dem 
Winkel x — ® austritt (siehe Abb.61). Die zweite der Bedingungen besagt, 
daß an der äußeren Nebelgrenze (für 7 = 7,) keine Strahlung nach innen dringt. 
Unsere Aufgabe besteht also in der Lösung der Gleichungen (25.1) und (25.2) 
mit den vorgegebenen Grenzbedingungen (25.3). Diese Gleichungen lassen sich 
leicht mit einer der aus der Theorie des Strahlungsgleichgewichts bekannten 
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Näherungsmethoden lösen (Mittelung der Strahlungsintensität über alle Rich- 
“tungen). Wir ziehen jedoch die Aufstellung einer Integralgleichung vor. Löst 
man die Gleichung (25.2) nach K (7, ®) für die Bedingungen (25.3) auf und setzt: 
den gefundenen Ausdruck für X (T, d) in (25.2) ein, so erhält man 


Cd)= z [Eile — v); + Ei + Car‘ + ler, (25.4) 


N) 
mit 


Es ist klar, daß die diffuse Strahlung in einem Nebel eine um so größere Rolle: 
- spielt, je größer die optische Dicke des Nebels ist. Um nun die Bedeutung der 
diffusen Nebelstrahlung zu erfassen, wollen wir 7, = © annehmen. Dann kann 
die Gleichung (25.4) näherungsweise in folgende Form gebracht werden: 


?) = 3 [il — 7) | C(F)dr’,. (25.5) 


wobei (25.5) die Funktion C (Tr) um so genauer bestimmt, je größer die optische 
Tiefe 7 ist. 
Die Gleichung (25.5) hat folgende exakte Lösung 


Cd) =AcH, (25.6) 
worin k die Wurzel der Gleichung 
x 1l+k N 


und A eine beliebige Konstante bedeuten. Wir wollen die Funktionen (25.6) als 
Näherungslösung der Gleichung (25.4) ansehen, und bestimmen die Konstante 
A aus der Bedingung, daß diese Gleichung im Mittel exakt erfüllt sein soll. So 
erhalten wir kr 


Die Werte von k, die aus (25.7) hervorgehen, finden sich in nachstehender 
Tabelle. 
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Für die L,-Strahlung ist x gleich 


wobei (0, (T,) durch (24.14) gegeben ist. Man erhält nach dieser Formel 


T, 5000 50.000 


10000 20000 


& | 0,39 0,44 0,49 0,57 


Da die Elektronentemperaturen der Nebel etwa bei 10000° liegen, entnimmt 
man der Tabelle: k = 0,97. Wir setzen einfacher k — 1. Dann finden wir für 
die gesuchte Funktion C(r) 


DAN 


E(r) = a0 er", 


(25.9) 


Vergleicht man den für C‘(r) erhaltenen Ausdruck mit (25.1), so sieht man, 
daß die Zahl der Quanten der diffusen L,-Strahlung ungefähr gleich ist der 
Zahl der L,-Quanten, die direkt vom Stern kommen. Man muß also zugeben, 
daß die Bedeutung der diffusen Strahlung nicht sehr groß ist. 

Dieses Ergebnis ist dadurch zu erklären, daß der Bruchteil der Einfänge auf 
das erste Niveau, x also, relativ klein (kleiner als 0,5) ist. Hätte x etwa den 
Wert 1, so würde die diffuse Nebelstrahlung die direkte Sternstrahlung über- 
wiegen. Dies wäre besonders in großen optischen Tiefen von Bedeutung (da % 
in diesem Falle klein wäre). 


2. Das L«-Strahlungsfeld 


Weit interessantere Ergebnisse als im vorangegangenen Abschnitt werden wir 
jetzt bei der Analyse des L«-Strahlungsfeldes erhalten. Wir haben oben ge- 
sehen, daß jedes L,-Quant im Nebel umgewandelt wird, wobei unbedingt ein 
L«-Quant entsteht. Diese Quanten diffundieren durch den Nebel; sie erfahren 
eine ‚„‚reine‘ Streuung. Die optische Dicke des Nebels in der Linie L« ist aber 
102-105 mal größer als die optische Dicke im Lyman-Kontinuum, ist also sehr 
groß. Dies führt dazu, daß jedes L«&-Quant eine ungeheuer große Zahl von 
Streuprozessen durchgemacht haben muß, bevor es den Nebel verläßt. Man 
kann also im voraus sagen, daß die Dichte der L«-Strahlung im Nebel außer- 
ordentlich groß ist. 
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Ist s,, der Absorptionskoeffizient pro Atom in der Linie L«, dann sind die 
optische Tiefe t und die gesamte optische Dicke t, in dieser Linie 


y Pa 
it — NıSjodr, 7 = [msi2dr. (25.10) 
Tr, rT, 
Wir bezeichnen: 
t 1 
LIE U 1 EL (25.11) 
T LT) Pd q 


Dieses Verhältnis ist, wie schon gesagt, von der Größenordnung 10%-10°. 

Wir wollen nun die Intensität der L«-Strahlung, die unter dem Winkel d 
gegen die Normale in der optischen Tiefe t einfällt, mit K,,(t, O)hv,, bezeich- 
nen und mit 4r7n,S12C4a(t) die Zahl der L«-Quanten, die in der Zeit- und Vo- 
lumeneinheit in derselben optischen Tiefe ausgestrahlt werden. Die Größen 
Sj2(f) und O,,(t) sind durch die gewöhnliche Strömungsgleichung miteinander 
verbunden: 

0sd% ut) = (Cjslt) — Kıslı, Pd). (25.12) 

Wir stellen jetzt die Gleichung des Strahlungsgleichgewichts für die L«-Strah- 
lung auf. Dazu nehmen wir an, daß alle Lx- Quanten aus L,- Quanten entstehen, 
d.h., wir vernachlässigen die Sternstrahlung in den LYymAn-Linien (also auch 
in der L«-Linie selbst) gegenüber der Strahlung im LYman-Kontinuum. Eine 
solche Voraussetzung ist durchaus zulässig, wenn nur 7, nicht sehr groß gegen 1 
ist. 

Wir haben im vorigen Abschnitt gesehen, daß infolge der Absorption von 
L.-Strahlung in der Zeit- und Volumeneinheit 4rn,xC (rt) Bekombinationen 
auf das erste Niveau stattfinden. Die Zahl der Rekombinationen auf alle an- 

1—x 


deren Niveaus erhält man daraus ‘durch Multiplikation mit . Jede dieser 


& 
Rekombinationen führt unausbleiblich auch zur Bildung eines L«-Quants. Die 
Menge der L«-Quanten, die aus L,-Strahlung entstehen, ist daher gleich 


les 
4m macd. 


Das Volumenelement strahlt in der Linie L« jedoch nicht nur diese Quanten 
aus. Eine weit größere Zahl von Quanten wird darin gestreut, genauer ausge- 
drückt, es strahlt auch noch so viele Lx- Quanten aus, wie es aus dem diffusen 
Lx-Strahlungsfeld des Nebels absorbiert. (Natürlich ist auch diese Lx-Strah- 
lung aus L,-Strahlung hervorgegangen.) So werden also insgesamt 


1l—x 


| Kal, dw + Am x N,x.C(rT) 


Lx-Quanten von der Volumeneinheit des Nebels ausgestrahlt. 
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Diese Menge haben wir weiter oben mit 4 un, s1,C,,(f) bezeichnet. Somit er- 
halten wir als Bedingung des Strahlungsgleichgewichts 


en, (25.13) 


d 
Cie) - [Kst + 


Die hierin auftretende Funktion C(r) ist durch Formel (25.9) bestimmt. Mit 
ihr ergibt sich endgültig 


O12(t) = [Kun re — + 1 2 (25.14) 


Die Gleichungen (25.12) und (25.14) sind nach der von EDDINGTON vor- 
geschlagenen Näherung zu lösen. Es seien K,,(f)hv,, die mittlere Intensität 
der L«-Strahlung und 4 H,,(t)hv,, der entsprechende Strahlungsstrom, d.h. 


- dw — dw 
Kia - (Kun, H,;s(t) = [Kurt namod®. (25.15) 


Man erhält daraus 


= 3 
Kısl!) = a — 3b — en, 
= (25.16) 


H,>(t) — b == Ze. 


Hierin sind @« und 5 willkürliche Konstanten. 
Zur Bestimmung der willkürlichen Konstanten sind die Grenzbedingungen 
aufzustellen. Hierfür hat man zwei Fälle zu unterscheiden: 


1. Der Nebel ist in Ruhe (oder expandiert mit einer Geschwindigkeit, die 
über die ‚mittlere thermische Geschwindigkeit der Atome nicht hinausgeht). 
Dann unterscheiden sich die Grenzbedingungen nicht von den Bedingungen 
(29.3) für die L. -Strahlung. In der von uns verwendeten Näherung kann man 
sie schreiben: 


H1s(0) = 0, 2Hıalto) = Kıaldo)- (25.17) 


2. Die Expansionsgeschwindigkeit des Nebels ist groß gegen die mittlere 
thermische Geschwindigkeit der Atome. In diesem Fall werden die L«&- Quanten, 
die von der einen Seite des Nebels kommen, infolge des DorrLer-Effekts nicht 
von den Atomen auf der gegenüberliegenden Seite absorbiert. Die an der inne- 
ren Nebelbegrenzung geltenden Bedingungen sind daher denen an der Außen- 
grenze analog, d.h. also: | 


2H12(0) = —Kıs(0), 2Ayslt) = Kıallo)- (25.18) 


Der Einfachheit halber wollen wir annehmen, daß die optische Dicke des 
Nebels im Lyman-Kontinuum wesentlich größer als 1 ist, d.h. gi,> 1. Danr 
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erhalten wir für die Konstanten a und b im ersten der beiden angegegeben Fälle 


3 Ss 
a = 7 to» b—= 7° (25.19) 
und im zweiten Falle 
38 Ss 
=- — Db- —— (25.20 


Das Einsetzen der gefundenen Werte für a und 5 in Gleichung (25.16) er- 
möglicht die Berechnung der Dichte der L«-Strahlung und des Strahlungs- 
stroms für jede beliebige optische Tiefe des Nebels. Als Beispiel wollen wir die 
Dichte der L«-Strahlung an der inneren Nebelgrenze für den Fall 1 bestimmen. 


Es ist klar, daß die Zahl der L«-Quanten pro cm? gleich Rt £) ist. Für 
i=0 erhalten wir 


Dabei ist aber - ‚die Zahl der L,- Quanten pro cm? für # = 0. Demnach ist die 


Dichte der La-Strahlung an der inneren Nebelgrenze 3 {,mal, also 10000 mal 
größer als die Dichte der L,-Strahlung. Die Dichte der L,-Strahlung ist ihrer- 
seits bei einer Sterntermperatur von 40000°-50000° etwa 5 - 10*mal größer als 
die Dichte der vom Stern kommenden L«-Strahlung. Deshalb ist die Dichte der 
diffusen La-Strahlung an der Innenseite des Nebels 10’mal größer, als sie es 
wäre, wenn wir es nur mit direkt vom Stern kommender L«-Strahlung zu 
tun hätten. Diese Dichte übersteigt die Dichte der Strahlung in allen anderen 
Linien des Wasserstoffspektrums ganz unvergleichlich. Ist jedoch W von der 
Größenordnung 10-23, so ist sie trotzdem 10*mal geringer als die L«-Strah- 
lungsdichte an der Oberfläche des Zentralsterns. 

Im Zusammenhang mit dieser so großen L«-Strahlungsdichte im Nebel sind 
zwei Fragen von Interesse: 


1. Wie groß ist die mittlere Aufenthaltsdauer eines Lx- Quants im Nebel? 
2. Wie groß ist die mittlere Zahl der Streuprozesse, die ein L«- Quant erfährt? 


Um auf die erste dieser Fragen Antwort geben zu können, muß man die Ge- 
samtzahl der L«-Quanten im Nebel und die Zahl’der L«-Quanten, die in der 
Zeiteinheit aus L,-Strahlung entstehen (oder den Nebel verlassen), kennen. Das 
Verhältnis der ersten Zahl zur zweiten gibt uns die gesuchte Aufenthalts- 


dauer. Wie schon erwähnt, befinden sich in 1 cm? 5 K,.(t) La-Quanten. Die 
Gesamtzahl der Lx-Quanten im Nebel ist daher ° 


I 


Te dt 
du” / Rıs(t) 
1) 


N1812 
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Was die Zahl der L«-Quanten, die im Nebel entstehen, betrifft, kann man sie 
einfach gleich der Zahl der L,-Quanten setzen, die vom Zentralstern kommen. 
Es werden also in der Sekunde im Nebel 4rr? n8 La-Quanten gebildet. 
Wir erhalten. daher für die mittlere Aufenthaltsdauer eines Quants im Nebel: 


io 


A 2: di 
T=7 [ Kalt) (25.21) 


N7512 


0 


Zur Berechnung des Integrals brauchen wir den Ausdruck für X, ,(f).Setzen 
wir die in (25.19) angegebenen Werte für die Konstanten a und 5 in die erste 
der Gleichungen (25.16) ein und lassen in dieser das letzte Glied (das wegen 
unserer Voraussetzung gi, > 1 klein ist) entfallen, so finden wir 


a 3 
Kol) = SW. (25.22) 


Wir nehmen der Einfachheit halber an, daß n,x —= const ist. Dann ergibt die 
Integration in (25.21) 
315 
Leon sıo 


(25.23) 


Nachdem wir 7’ gefunden haben, bereitet die Bestimmung der mittleren 
Zahl von Streuungen, die ein L«-Quant erfährt, keinerlei Schwierigkeiten 
mehr. Zur Bestimmung dieser Zahl .dividiert man 7 durch die mittlere Zeit 
zwischen zwei Streuungen. Die mittlere Weglänge zwischen zwei Streuungen 


ist aber gleich rm (was der optischen Weglänge 1 entspricht). Daher ist die 
mittlere Zeit zwischen zwei Streuungen gleich ne Teilt man 7 durch 
‚so erhält man 
CN1S12 
N= S ve (25.24) 


Die mittlere Zahl der Streuungen eines L«- Quants ist also der Größenordnung 
nach dem Quadrat der optischen Dicke des Nebels in der Linie L« gleich. 

Wir wollen nun die Zahlenwerte von N und 7 bestimmen. Da die optische 
Dicke des Nebels für L«-Strahlung gleich 10*-10° ist, erhalten wir nach Formel 
(25.24), daß jedes L«- Quant im Mittel einige Milliarden mal gestreut wird. Für 
die Abschätzung von 7 setzen wir in Formel (25.23) ce = 2 1010 cm/sec, 
n, = 1,8512 = 10-1? cm!. Mit diesen Werten errechnet man eine mittlere Aufent- 
haltsdauer für ein L&- Quant im Nebel von einigen tausend Jahren. 

Die erhaltenen Zahlen sind so groß, daß sie dazu zwingen, jeden Faktor auf- 
merksam zu betrachten, der den Prozeß der Vielfachstreuung der La-Quan- 
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ten unterbrechen könnte. Einer dieser Faktoren sind die Stöße zweiter Art, die 
die Wasserstoffatome in den Grundzustand überführen, ohne daß ein L«- Quant 
‚ausgestrahlt wird. Können nun vielleicht diese Stöße zweiter Art die Dichte der 
L«-Strahlung im Nebel wesentlich herabsetzen? 

Wir haben soeben gesehen, daß jedes Lx- Quant 10°’mal gestreut wird. d.h., 
daß es 10’mal ein Atom aus dem Grundzustand in einen angeregten überführt. 
Die Lebensdauer eines angeregten Zustands beträgt 10° sec. Demnach befindet 
sich ein L«&-Quant im ganzen 10 sec im absorbierten Zustand. Während dieser 
Zeit erfolgen 

10n,v,0 


Stöße zweiter Art. Dabei ist n, die Zahl der freien Elektronen pro cm?, v, die 
mittlere Elektronengeschwindigkeit und o der effektive Streuquerschnitt. Die 
wahrscheinlichsten Werte. dieser Größen sind: n, — 10%, v, = 10° cm/sec, 
o —= 10-16 cem“*. Die gesuchte Zahl der Stöße zweiter Art ist also 10 n,v,0 = 10°. 
Wie wir auch die Ausgangsdaten ändern mögen, diese Zahl kann nicht 1 an- 
genähert werden. Daher wird die große Zahl der Streuprozesse der Lx-Quanten 
praktisch nicht durch Stöße zweiter Art verändert. 

Folglich können Stöße die L«-Strahlungsdichte nicht wesentlich vermindern. 
Trotzdem sind die Resultate dieses Paragraphen nicht ohne weiteres auf reale 
Nebel anwendbar. Die Ursache für eine starke Herabsetzung der Dichte der 
Le«-Strahlung in.Nebeln wird im folgenden Abschnitt behandelt. 


3. Der Strahlungsdruck in Nebeln . 


Wir betrachten jetzt den L«-Strahlungsstrom. Er ist in der optischen Tiefe 7 


gleich 4% H, ,(t). Um seine Größe an den Nebelgrenzen zu errechnen, müssen wir 
in die zweite der Gleichungen (25.16) die Werte der Konstanten a und b ein- 
setzen und # = 0 und t = t, nehmen. Ist der Nebel in Ruhe, so ist an der inne- 
ren Grenze der Strahlungsstrom gleich Null und an der äußeren Grenze gleich 
+8. Expandiert der Nebel mit großer Geschwindigkeit, so hat der Strah- 


= . l 
lungsströom an der inneren Grenze den Wert - zn 8 |1— ) und an der 
| Ss / 
äußeren Grenzfläche + —. Da wir angenommen haben, daß gti, > 1 ist, ver- 


0 | 
lassen im zweiten Falle fast alle L«- Quanten den Nebel durch die innere Grenz- 
fläche. Der Bruchteil dieser Quanten ist um so größer, je größer die optische 
Dicke des Nebels ist. In beiden Fällen ist, wie auch zu erwarten war, die Ge- 
samtzahl der Lax-Quanten, die den Nebel verlassen, gleich 4 rr?rS, d.h. gleich 
der Zahl der L,-Quanten, die vom Stern her in den Nebel eindringen. 

Der L«-Strahlungsstrom ist somit in Nebeln sehr groß. Man muß daher er- 
warten, daß auch der L«a-Strahlungsdruck sehr groß ist. Auf jeden Fall ist er 
weitaus größer als der Druck der L,-Strahlung, denn der Absorptionskoeffizient 
in der Linie L« übertrifft den Absorptionskoeffizienten im Lyman-Konti- 
nuum um das 10000fache. 
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Wir wollen nun das Verhältnis des L&-Strahlungsdrucks zur Anziehungskraft 
des Zentralsterns bestimmen. Dazu wählen wir ein Volumenelement an einer der 
Nebelgrenzen (an der äußeren Grenze im Falle eines ruhenden Nebels und an 
der Innengrenze, wenn der Nebel expandiert). Der Strahlungsdruck, der in der 
Linie L« auf dieses Volumenelement wirkt, ist gleich 


N1512 


Für 8 haben wir aber die Beziehung 
2m [ »2d 
Inias = ai I —: (25.26) 
ekT* — ] 
Damit erhalten wir für R: 2 
12\ 270N1Sjohrıe s v?dv 
ekT* — ] 


% 


Zur Berechnung der Anziehungskraft, die der Zentralstern auf dieses Volu- 
menelement ausübt, ist zu beachten, daß neben den neutralen auch ionisierte 
Wasserstoffatome darin vorkommen. Die Anziehungskraft ist daher gleich 


Ge 2) My (n, + n*). (25.28) 
1 


Dabei ist 9, die Schwerebeschleunigung an der Sternoberfläche. 


Für das gesuchte Verhältnis G finden wir damit 


2 2 
ner I (25.29) 
e 


nF 24 
mung; ki + — kT% _] 
N) 
n+ 
(25.29) ergibt mit 7’, = 40000° und nr 5000 dann 
1 
R 10 ' 
EN (25.30) 
G g9x 


Man kann sich nun schwerlich denken, daß auf der Oberfläche des Zentral- 
sterns die Schwerebeschleunigung den Wert 10° cm/sec? erreicht. Wäre dies der 
Fall, müßte die Masse des Zentralsterns einige tausendmal größer als die 
Sonnenmasse sein. Dann würde man aber eine Rotverschiebung der Absorp- 
tionslinien im Sternspektrum beobachten, die einer Geschwindigkeit von 
10000 km/sec entspräche. Tatsächlich beobachtet man in den Sternspektren 
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auch eine Rotverschiebung, aber sie ist nicht größer als 100 km/sec. Danach 
können die Massen der Zentralsterne in Wirklichkeit nicht über das Zehnfache 
der Sonnenmasse hinausgehen. 

Wir kommen also zu dem Schluß, daß der Druck der L«-Strahlung in den 
Nebeln eine weitaus größere Rolle spielt als die Gravitation des Zentralsterns. 
Besonders groß muß der Strahlungsdruck an den Nebelgrenzen sein, und zwar 
beieinemruhenden Nebel an deräußeren Begrenzung, woer nach außen gerichtet, 
und bei einem expandierenden an der Innengrenze, wo er auf den Stern zu 
gerichtet ist. Im letzteren Falle muß der Strahlungsdruck die inneren Teile 
des Nebels bremsen. Die Größe dieses Effekts kann man berechnen. Die Brem- 
sung erreicht einen Wert von 3 km/sec im Jahrhundert. 

Die erhaltenen Resultate beziehen sich jedoch nur auf einen ruhenden Nebel 
oder einen Nebel, der ohne Geschwindigkeitsgradienten expandiert. Täte er 
letzteres wirklich zu einem gegebenen Zeitpunkt, so würde der Strahlungs- 
druck allmählich zu Unterschieden in der Expansionsgeschwindigkeit führen. 
In Wirklichkeit ist es daher notwendig, das L«-Strahlungsfeld in einem Nebel 
zu betrachten, der mit einem Geschwindigkeitsgradienten expandiert. 

Es ist klar, daß das Auftreten eines Geschwindigkeitsgradienten im Nebel zu 
einer Verringerung der Dichte der L«-Strahlung führen muß. In Nebeln mit 
Geschwindigkeitsgradienten haben nämlich die Lichtquanten die Möglichkeit, 
nicht nur aus den Grenzgebieten zu entweichen, sondern infolge des DOPPLER - 
Effekts auch aus inneren Bereichen. Um dies verständlich zu machen, nehmen 
wir an, daß die äußeren Teile eines Nebels schneller expandieren als die inneren, 
und betrachten ein Atom, das sich in den mittleren Bereichen des Nebels auf- 
hält und eine große Komponente der thermischen Geschwindigkeit senkrecht 
zur Schicht besitzt. Die Lichtquanten, die von diesem Atom in der seiner Be- 
wegung entgegengesetzten Richtung ausgestrahlt werden, können praktisch 
im Nebel nicht absorbiert werden. Das Atom wird jedoch von allen Seiten un- 
gefähr ebensoviel Quanten absorbieren wie andere Atome auch. Es werden 
also L&-Quanten, unabhängig davon, wo sie sich befinden, mit einer beträcht- 
lichen Wahrscheinlichkeit den Nebel verlassen, wenn sie durch schnell fliegende 
Atome gestreut werden. 

Eine eingehende Untersuchung des Lx-Strahlungsfeldes in einem Nebel, der 
mit einem Geschwindigkeitsgradienten expandiert, wurde von W. W. SOoBOo- 
LEw [47] durchgeführt. Er zeigte, daß sogar ein geringer Geschwindigkeits- 
gradient zu einer sehr starken Verminderung der Dichte und des Stromes der 
La-Strahlung führt. Man muß daher annehmen, daß in realen Nebeln der 
Druck der L«-Strahlung der Größenordnung nach der Anziehung durch den 
Zentralstern gleichkommt. 


4. Das Problem des Ursprungs der planetarischen Nebel 
Die oben gebrachten Ergebnisse der Erforschung der planetarischen Nebel 


legen die Annahme nahe, daß zwischen Nebel und Zentralstern ein genetischer 
Zusammenhang besteht. Am natürlichsten ist die Erklärung, daß die Nebel 
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Reste der Materie sind, die irgendwann einmal aus dem Zentralstern ausge- 
schleudert wurde. Zugunsten dieser Vermutung spricht vor allem die Tatsache 
der Expansion der planetarischen Nebel. Auch die Resultate der Massenbe- 
stimmungen der Nebel bekräftigen diese Hypothese. Wäre die Masse der Nebel 
größer als die Masse ihrer Zentralsterne, so läge ein Widerspruch vor. Wir wissen 
jedoch, daß die Nebelmassen nicht !/,, der Sonnenmasse übertreffen. 

Es ist noch gar nicht lange her, daß man sich die Entstehung der planeta- 
rischen Nebel durch Supernovaausbrüche dachte. Wie wir im weiteren sehen 
werden, wird bei einer derartigen Katastrophe Materie, die mengenmäßig etwa 
der Sonnenmasse gleichkommt, ausgeschleudert, also durchaus genug zur Bil- 
dung eines planetarischen Nebeis. Man mußte jedoch diese Entstehungshypo- 
these wieder fallen lassen. Einer der Einwände, die man ihr gegenüber machen 
kann, sind die Expansionsgeschwindigkeiten der Nebel. Es ist bekannt, daß 
diese Geschwindigkeiten sehr klein sind — sie betragen etwa 10-20 km/sec — 
während bei Supernovaausbrüchen die Materie mit Geschwindigkeiten von 
einigen 1000 km/sec ausgestoßen wird. Diesen Geschwindigkeitsunterschied 
kann man nicht mit einer Bremsung durch Gravitation erklären; andere ver- 
zögernde Kräfte können wir aber nicht aufweisen. Insbesondere kommt auch 
nicht der Strahlungsdruck in der Linie L« hierfür in Frage, denn wie wir oben 
gesehenhaben, verursacht dieser einen Geschwindigkeitsgradienten, und dadurch 
wird der Strahlungsdruck abgeschwächt. 

Gegen die erwähnte Hypothese sprechen auch die Beobachtungsbefunde am. 
Krebsnebel. Es ist kaum daran zu zweifeln, daß er bei dem Supernovaausbruch 
im Jahre 1054 u. Z. entstanden ist. Dieser Nebel hat jedoch heute, d.h. 900 Jahre 
nach dem Ausbruch, eine Expansionsgeschwindigkeit von 1300 km/sec, und es 
läßt sich nachweisen, daß er keine wesentliche Bremsung erfährt. Außerdem 
ist der Krebsnebel seiner äußeren Gestalt nach ganz unähnlich den planetari- 
schen Nebeln. 

Schließlich sprechen auch statistische Überlegungen gegen die Hypothese des 
Ursprungs planetarischer Nebel durch Supernovaausbrüche. Die Statistik zeigt, 
daß sich Supernovaausbrüche viel zu selten ereignen, um die Zahl der zu beob- 
achtenden planetarischen Nebel decken zu können. Wir sehen rund 300 Nebel, die 
der Sonne relativ nahe liegen. Durch Extrapolation erhalten wir in der ganzen 
Galaxis etwa 10000 Nebel. Die Radien der Nebel gehen nicht über 1 parsec, 
d.h. 3 1018 cm, hinaus. Das bedeutet, daß Nebel mit größeren Abmessungen 
aufhören, sichtbar zu sein. Dehnt sich ein Nebel mit der Geschwindigkeit von 
10 km /sec aus, so wächst sein Radius in einem Jahr um 3 : 1013? cm. Dann be- 
trägt die Lebensdauer eines Nebels 105 Jahre. Besteht ein Nebel also 105 Jahre 
und ist die Gesamtzahl der Nebel im Milchstraßensystem gleich 10%, so müßte alle 
10 Jahre ein Nebel entstehen. Supernovae sind aber weitaus seltener, als eine 
in 10 Jahren. In unserem Milchstraßensystem wurden in den letzten 1000 Jah- 
ren insgesamt 3 Supernovae beobachtet. In anderen Spiralnebeln kommen im 
Mittel 2 in 1000 Jahren vor. Auch eine Präzisierung der Ausgangsdaten kann 
kaum zur Beseitigung der erhaltenen Widersprüche führen. 

Die Möglichkeit der Entstehung planetarischer Nebel beim Aufleuchten ge- 
wöhnlicher Novae scheidet aus dem Grunde aus, weil die Massen der Nebel- 
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hüllen, die die Novae ausstoßen, sehr klein sind (nicht mehr als 10-? M.,) und 
die Expansionsgeschwindigkeiten relativ groß (etwa einige 100 km/sec). Aller- 
dings kommen Novaausbrüche ziemlich häufig vor, im Milchstraßensystem 
etwa 30 im Jahr. Zur Erklärung der Zahl der vorhandenen planetarischen 
Nebel würde es daher genügen, daß nur ein Ausbruch von dreihundert zur Bil- 
dung eines Nebels führt. Es wäre z.B. möglich, daß die planetarischen Nebel 
beim Ausbruch besonderer ‚‚mittlerer‘‘ Novae entstehen oder bei mehrfachen 
Ausbrüchen in Gebieten des Milchstraßensystems mit einer erhöhten Dichte 
des interstellaren Gases, das die ausgestoßene Hülle bremst. Man kann jedoch 
heute am richtigsten sagen, daß die Frage nach dem Ursprung der planetari- 
schen Nebel noch weit von ihrer Lösung entfernt ist. 


KAPITEL V 


Neue Sterne 


$ 26. Das Aufleuchten neuer Sterne und, seine Deutung 
1. Beobachtungsdaten 


Bekanntlich versteht man unter neuen Sternen (Novae) solche Sterne, deren 
Helligkeit plötzlich. auf das Tausend- und Zehntausendfache zunimmt, um 
dann langsam abzufallen. Das „Aufflammen‘“ einer Nova erfolgt im allgemeinen 
innerhalb einiger Tage, das „Erlöschen‘ im Laufe einiger Jahre. Schließlich 
kehrt der Stern zu einer Helligkeit zurück, die sich wenig von der vor dem Aus- 
bruch unterscheidet. Zur Zeit des Helligkeitsmaximums beträgt die absolute 
Helligkeit neuer Sterne im Mittel — 6”. In ihrem gewöhnlichen Zustand, d.h. 
bis zum Ausbruch und viele Jahre danach, haben die Novae eine absolute 
Helligkeit von etwa + 5” (mit ziemlich großer Streuung). Danach beträgt die 
mittlere Amplitude der Helligkeitsänderung der Novae 11%. Die Beobachtungs- 
daten für einige Novae finden sich in nachstehender Tabelle 20. 


Tabelle 20 
: abs. Verschiebung 
S Amplitude Helligkeit a der wi 
tern . der . fernung j 
Helligkeit = in parsec monalnien 
ee Maximum in km/sec 
Nova Aurigae 1891.... | 9m —5,3M 800 — 
Nova Persei 1901...... 13 — 8,4 480 700 
Nova Aquilae 1918.... | 12 —9,3 | 430 1300 
Nova Cygni 1920...... 13,5 —8,9 1470 400. 
Nova Pictoris 1925 .... 12 — 17,3 500 70 
Nova Herculis 1934.... 13 --5,5 230 170 
Nova Lacertae 1936 ... 13 —8,6 1350 1300 
—8,0 500 1100 


Nova Puppis 1942..... 16,5 


Zusammen mit der Helligkeitsänderung der neuen Sterne findet auch eine 
enorme Änderung ihrer Spektren statt. Kurz etwas über die spektroskopische 
Geschichte der Novae. 
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Beobachtungen des Spektrums neuer Sterne vor dem Aufleuchten sind in 
keinem Falle vorhanden, da die Praenovae schwache und durch nichts auf- 
fällige Sterne sind. Eine Ausnahme stellt lediglich das Spektrum der Novae 
Aquilae 1918 dar, das sich auf einer Objektivprismenaufnahme fand. Aus diesem 
Spektrum waren aber keine bestimmten Schlüsse zu ziehen. Auch aus der 
Epoche vom Aufleuchten bis zum Helligkeitsmaximum sind Spektren der neuen 
Sterne nur schlecht bekannt, da sich das „Aufflammen‘ der Novae mit großer 
Schnelligkeit vollzieht. Nur in einigen Fällen ist es gelungen, Spektrogramme 
einige Stunden vor dem Maximum aufzunehmen und für einige sogenannte 
„langsame“ Novae sogar einige Tage davor. Diese Spektrogramme zeigen, daß 
auf dem ansteigenden Ast der Lichtkurve, kurz vor dem Maximum, die neuen 
Sterne ein gewöhnliches A- oder F-Spektrum besitzen. Das Charakteristische 
an diesen Spektren ist die Violettverschiebung aller Linien um eine 
Größe, die einer Geschwindigkeit bis zu einigen Hundert Kilometern pro Se- 
kunde entspricht. Diese Linienverschiebungen finden sich für einzelne Novae in 
der letzten Spalte der Tabelle 20. 

Gleich nach Erreichen des Maximums erscheinen an der ‚roten‘ Seite der 
Absorptionslinien breite helle Bänder, die annähernd symmetrisch zu den 
zentralen Frequenzen liegen. Dieses Emissionsspektrum entspricht zunächst 
dem Typ A und geht dann in Typ B über. Gleichzeitig damit ändert sich auch 
die Struktur der Emissionsbänder. An ihrer „violetten‘‘ Seite erscheinen neue 
Absorptionslinien. Bei weiterer Helligkeitsabnahme des Sterns werden dann 
das kontinuierliche Spektrum und die Absorptionslinien schwächer, das Emis- 
sionsspektrum geht vom Typ B in Typ O über. | 

Einige Monate nach dem Aufleuchten erscheinen im Nova-Spektrum ver- 
botene Emissionslinien, wie sie für das Spektrum von Gasnebeln charakteristisch 
sind (darunter auch die Linien N, und N, des „Nebuliums“). Mit dem Aufleuch- 
ten dieser Linien tritt die Nova in das Nebelstadium ihrer Entwicklung ein. 
Die Nebellinien verschwinden dann, wenn die Nova ihre Ausgangshelligkeit 
wieder erreicht hat. Das Spektrum des Sterns gehört dann zum Typ der Worr- 
RAYET-Sterne. Man nimmt gewöhnlich an, daß das WoLr-RAYET-Stadium das 
letzte in der Geschichte einer Nova ist. Die Beobachtungen, die man jedoch an 
einer Reihe von Novae Jahrzehnte hindurch nach ihrem Aufleuchten gemacht 
hat, zeigen, daß das Spektrum durch ein solches vom Typ O ersetzt wird (bis- 
weilen mit Spuren von Emissionen). | 

Innerhalb der ersten Jahre nach dem Aufleuchten wird um die Novae ein 
Nebel sichtbar, welcher der Form nach an planetarische Nebel erinnert. Diese 
Nebel dehnen sich mit sehr großer Geschwindigkeit aus und verlieren sich dann 
im Raum. Das Auftreten solcher Nebel läßt keinen Zweifel daran, daß beim 
Novaausbruch ein Abreißen der äußeren Schichten des Sterns erfolgt. Es wird 
noch gezeigt, daß die Änderung der Helligkeit und des Spektrums durch die 
allmähliche Entfernung der sich vom Stern abtrennenden Hülle erklärt wird. 

Neben den typischen Novae, die während der ganzen Zeit ihrer Beobachtung 
nur einmal aufleuchteten, kennen wir auch wiederkehrende Novae, die einige 
Male aufleuchteten. Eine Zusammenstellung der heute bekannten wieder- 
kehrenden Novae findet sich in Tabelle 21. 
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Tabelle 21 
Stern Jahr des Aufleuchtens Helligkeitsgrenzen 

N Orionis......... Br 1677, 1750, 1892 6m — > ]]m 

T Pyxidis ...... en 1890, 1902, 1920, 1941 6 — 14 

DV. Scorpu ya rnsr 1865, 1906, 1935 9 —->17 
RS Ophiuchi .......... 1898, 1933 4 — 12 

T Coronae borealis.... 1866, 1946 2 —- 1 

N. Sagittae........... 1913, 1946 7—- 1 

N Sagittarii........... 1901?, 1919 <7—- 14 


Das Aufleuchten der wiederkehrenden Novae ist dem der typischen ganz 
analog, unterscheidet sich jedoch durch den kleineren Maßstab. Dies legt die 
Annahme nahe, daß auch die typischen Novae viele Male aufleuchten, daß je- 
doch das Zeitintervall zwischen den Ausbrüchen wesentlich größer als die 
Beobachtungsperiode ist. Diese Vermutung wird durch die statistischen Unter- 
suchungen der Moskauer Astronomen B. W. KuUKARkın und P. P. PARENAGO 
bestätigt. Der Vergleich der Zeitintervalle zwischen den Ausbrüchen mit den 
Amplituden der Helligkeitsänderung von wiederkehrenden Novae und nova- 
ähnlichen veränderlichen Sternen führte die genannten Autoren zu folgendem 
Schluß: je größer die ersten, desto größer auch die zweiten. KUKARKIN und 
PARENAGO extrapolierten die gefundene Abhängigkeit auf die typischen Novae 
und fanden, daß bei einer Helligkeitsänderung von etwa 11” der Zeitraum 
zwischen den Ausbrüchen etwa 3000 Jahre betragen müßte. 

Von besonderem Interesse sind die Spektren der wiederkehrenden Novae in 
der Zeit zwischen den Ausbrüchen, d.h. im Normalzustand dieser Sterne (die 
Dauer eines Ausbruchs ist wesentlich kürzer als die zwischen den Ausbrüchen 
liegende Zeit). Leider liegen erst wenig derartige Beobachtungen vor. Trotzdem 
kann man behaupten, daß in der Zeit zwischen den Ausbrüchen die wieder- 
kehrenden Novae sehr heiße Sterne sind, deren Spektren zuweilen Emissions- 
linien aufweisen. Wichtig ist, daß sich die Spektren der wiederkehrenden Novae 
vor und nach dem Helligkeitsausbruch nicht wesentlich voneinander unter. 
scheiden. Da die typischen Novae sich im Prinzip von den wiederkehrenden 
‚Novae nicht unterscheiden, kann dieser Schluß auf sie ausgedehnt werden. Die 
Spektren der typischen neuen Sterne sollten also bis zum Aufleuchten vom 
selben Typ sein wie viele Jahre nach dem Ausbruch, d.h. zur Klasse der O- 
Spektren gehören. Diese Schlußfolgerung soll darum besonders hervorgehoben 
werden, weil man bis vor gar nicht langer Zeit annahm, daß die Praenovae 
kühlere Sterne vom Spektraltyp A seien. 

An die wiederkehrenden Novae schließen sich eng die novaähnlichen ver- 
änderlichen Sterne an, die in ihrer Helligkeits- und spektralen Änderung an die 
Novae erinnern. Die novaähnlichen Veränderlichen unterscheiden sich von den 
wiederkehrenden Novae jedoch nicht nur durch den kleineren Maßstab der Er- 
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scheinungen, die für Novaausbrüche charakteristisch sind, sondern auch da- 
durch, daß diese weniger ausgeprägt auftreten. Zu den novaähnlichen Ver- 
änderlichen gehören Sterne vom Typ U Geminorum, Z Andromedae u.a. 

. Weit grandiosere Katastrophen als.bei den typischen Novae vollziehen sich 
beim Aufleuchten von Supernovae. Die absoluten Helligkeiten der Supernovae 
erreichen im Maximum Werte von — 15". Die Amplituden übersteigen augen- 
scheinlich 20 Größenklassen. Das Aufleuchten einer Supernova ist eine sehr 
seltene Erscheinung. Innerhalb der letzten 1000 Jahre sind in unserem Milch- 
straßensystem insgesamt 3 Supernovae aufgeleuchtet. Im Jahre 1054 u.Z. 
im Sternbild Stier, im. Jahre 1572 in der Cassiopeia und im Jahre 1604 im 
Ophiuchus. An der Stelle der Supernova vom Jahre 1054 beobachtet man heute 
den Krebsnebel als ein Überbleibsel dieses Ausbruchs. Die enorme Leuchtkraft 
einer Supernova in ihrem Helligkeitsmaximum, die mit der Helligkeit eines 
ganzen Spiralnebels vergleichbar wird, ermöglicht ohne besondere Schwierig- 
keiten die Entdeckung von Supernovae in anderen Galaxien. Die Spektren der 
Supernovae zeigen ein Kontinuum, dem Emissionsbänder überlagert sind, 
deren Breite einer Radialgeschwindigkeit von der Größenordnung 1000 km/sec 
entspricht. Die Identifizierung der Bänder wird jedoch wegen der Kompliziert- 
heit der Spektren sehr unsicher. 

Alle oben behandelten ‚„aufleüchtenden‘“ Sterne kann man also in folgende 
vier Gruppen einteilen: Supernovae, typische Novae, wiederkehrende Novae 
und novaähnliche. Veränderliche. Die Größe des Helligkeitsausbruchs ist bei 
jeder der Gruppen geringer als bei der vorangegangenen. Wir werden uns im 
folgenden hauptsächlich mit den typischen neuen Sternen beschäftigen. 


2. Die Erklärung des Aufleuchtens 


‘Um das Aufleuchten neuer Sterne zu erklären, wurden viele Hypothesen ent- 
wickelt. Die richtige Lösung des Problems — das Abwerfen einer Hülle durch 
den: Stern — wurde erst vor etwa 25 Jahren gefunden. Wir wollen jetzt zeigen, 
daß das Fortschleudern einer Hülle durch den Stern eine solche Änderung in 
seiner Helligkeit und seinem Spektrum, wie sie tatsächlich beobachtet wird, 
hervorrufen muß. | 

Zum Zeitpunkt des Aufleuchtens möge vom Stern eine Gashülle, deren op- 
tische Dicke im kontinuierlichen Spektrum groß gegen 1 ist, abgestoßen werden. 
Mit der Expansion dieser Hülle nimmt ihre optische Dicke ab. Bis zu dem Zeit- 
punkt jedoch, wo die optische Dieke noch nicht von der Größenordnung 1 wird, 
dient diese Hülle nicht nur als umkehrende Schicht, sondern auch als Photo- 
sphäre. Dann muß aber bei annähernd gleichbleibender Oberfächentemperatur 
die Ausdehnung der Hülle zu einem Anwachsen der Sternhelligkeit führen. In- 
folge der Annäherung an den Beobachter erfahren die Absorptionslinien, die in 
dem ihm zugekehrten Teil der Hülle entstehen, eine Violettverschiebung Dieses 
Spektrum wird auf dem ansteigenden Ast der Lichtkurve einer Nova beobachtet. 

Im Helligkeitsmaximum wird die optische Dicke der Hülle im kontinuier- 
lichen Spektrum von der Größenordnung 1. Dann beginnt die direkt vom 


& 26. Das Aufleuchten neuer Sterne und seine Deutung 463 


Stern kommende Strahlung bis zu den äußersten Schichten der Hülle vorzu- 

dringen, und es leuchten Emissionslinien auf. Das Auftreten von Emissions- 

linien hat dieselbe Ursache wie bei Gasnebeln, nämlich die Fluoreszenz. Die 
Strahlung in diesen Linien gelangt jetzt nicht nur aus den dem Beobachter näch- 

sten Schichten zu ihm, sondern auch von weiter entfernten. Sie wird wegen des 

DorrLer-Effekts nicht in der Hülle absorbiert. Die Breite der Emissionslinien 

entspricht daher der doppelten Expansionsgeschwindigkeit der Gashülle. An 
der violetten Seite einer Emissionslinie 
beobachtet man eine Absorptionslinie, die 
in dem Teil der expandierenden Hülle ent- 
steht, der dem Beobachter zugekehrt ist 
und den Stern gewissermaßen abschirmt. 
Das Schema des Entstehens von Spektral- 
linien in der expandierenden Gashülle einer 
Nova finden wir in Abb.62. 

Nach dem Maximum der Helligkeit 
nimmt mit der weiteren Expansion der 
Hülle die optische Dicke in den Spektral- 
linien ab. Demzufolge werden die dunklen 
Begleiter der Emissionslinien schwächer 
und verschwinden schließlich. Gleichzeitig A 
wächst der Anregungs- und Ionisationsgrad 
der Atome in der Nebelhülle, wodurch der 
Spektraltyp nach der Zusammensetzung 
der zu beobachtenden Linien von A in B 
und danach in O übergeht. Zu einem gewis- 
sen Zeitpunkt sind dann in der Hülle die -Abb. 62 
für das Erscheinen von verbotenen Linien 
notwendigen Bedingungen geschaffen, d.h. die Materie- und die Strahlungs- 
dichte sind hinreichend klein geworden. Mit dem Auftreten verbotener Linien 
beginnt das Nebelstadium der Nova, das so lange andauert, wie die Helligkeit 
der sich zerstreuenden Hülle nicht kleiner als die Helligkeit des Sterns selbst 
ist. Das Spektrum der Nova, das zu dieser Zeit zum WoLF-RAYEr-Typ gehört, 
zeigt, daß noch immer Materie vom Stern ausgeworfen wird. Wenn dieser 
Prozeß beendet ist, geht das Sternspektrum zu einem O-Spektrum ohne Emis- 
sionslinien über. 

Es ist verständlich, daß die kontinuierliche Emission von Materie aus dem 
Stern gleich nach dem Abstoßen der Hülle beginnt. In einigen Fällen werden 
vom Stern mehrere Hüllen abgestoßen, was zum Auftreten sekundärer Maxima 
auf dem äbsteigenden Ast der Helligkeitskurve einer Nova und ebenso zum 
Auftreten zusätzlicher Systeme von Absorptionslinien führt. Der Prozeß der 
kontinuierlichen Materieemission aus dem Stern, der nach dem Abstoßen der 
Gashülle beginnt, erklärt auch eine Reihe weiterer Eigenarten des Novaspek- 
trums. 

Die dargelegten Deutungen der Erscheinungen, die beim Aufleuchten eines 
neuen Sterns auftreten, stehen in großen Zügen gutmit den beobachteten Ent- 
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wicklungsstadien einer Nova in Einklang. Unlängst kam jedoch E.R. Muster, 
der die Beobachtungsbefunde aus der Epoche um das Helligkeitsmaximum ein- 
gehend untersuchte, zu dem Schluß, daß man in der Frage nach dem Abstoßen 
der Hülle zwei Standpunkte einnehmen kann (Hypothese A und B). 

Nach der Hypothese A, die schon oben dargelegt wurde, vollzieht sich die 
Ablösung der Hülle vom Stern zum Zeitpunkt des Aufleuchtens. Zunächst ist 
die optische Dicke der Hülle im kontinuierlichen Spektrum groß gegen 1, dann 
nimmt sie ab und wird zur Zeit des Helligkeitsmaximums größenordnungs- 
mäßig 1 (dadurch ist das Maximum ja überhaupt bedingt). 

Nach der Hypothese B beginnt zur Zeit des Aufleuchtens eine Expansion des 
ganzen Sterns. Im Helligkeitsmaximum löst sich vom Stern die Hülle ab, und 
der Stern selbst beginnt zu kontrahieren, wodurch auch seine Helligkeit ab- 
nimmt. Die optische Dicke der abgestoßenen Hülle im kontinuierlichen Spek- 
trum ist zu Beginn des Prozesses kleiner als 1; mit anderen Worten, die Ab- 
stoßungder Hülle vollzieht sich im Innern der umkehrenden Schicht des Sterns. 
E. R. Muster bringt in seinen Arbeiten!) mehrere Einwände gegen die Hypo- 
‘these A zugunsten der Hypothese B. Es würde jedoch über den Rahmen dieses 
Lehrbuchs hinausführen, näher auf diese wichtigen Arbeiten einzugehen. Es 
soll nur noch erwähnt werden, daß für die Zeiten, die weit vom Helligkeits- 
maximum entfernt sind, praktisch kein Unterschied zwischen den beiden 
Hypothesen A und B besteht. 

Die dargelegte Deutung des Aufleuchtens neuer Sterne ermöglicht, einfache 
Methoden zur Bestimmung ihrer Parallaxen anzugeben. Diese sind darum um 
so bedeutungsvoller, als trigonometrische Parallaxen für die Novae wegen 
ihrer geringen Größe nicht zu erhalten sind. | 

Eine der Methoden zur Bestimmung der Parallaxe einer. Nova, die jedoch 
nicht sehr genau ist, beruht auf der Gegenüberstellung der Verschiebung der 
Absorptionslinien und der Geschwindigkeit der Helligkeitszunahme vor dem 
Maximum. Aus der Beobachtung kennt man für zwei Zeiten t, und t, die schein- 
baren Helligkeiten m, und m, sowie die Temperaturen 7, und 7, (aus der Spek- 
tralklasse) der Nova. Benutzt man die bekannte Formel, die den Zusammenhang 
zwischen der absoluten Helligkeit des Sterns M, seiner Temperatur 7’ und dem 
Radius R darstellt, 

29500 


M= 7 


— 5lgR — 0,08, (26.1) 


und die Tatsache, daß die Differenz der scheinbaren Helligkeiten des Sterns 
gleich der Differenz der absoluten Helligkeiten ist, d.h. m, — m; = M, — M,, 
so erhalten wir folgenden Ausdruck für das Verhältnis der Sternradien zu den 
Zeiten t, und t;: 


Rz, 590 590 m— m 
ee ne 26.2 
en T, 5 (26.2) 


!) E.R.MvsteL, Astr. Journ. 22, 65, 1945; Nachrichten des Krim-Observatoriums IX, 
152, 1949 (9. P. Mycrens, Acrponomayecknfä kypHan 22, 65, 1945; Masecrun 
Kppmcrof AO, IX, 152, 1949). 
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Die Differenz der Sternradien zu den Zeiten t, und t, beträgt andererseits 


BR -Rh=vl—h), (26.3) 


worin v die Expansionsgeschwindigkeit der Photosphäre ist, die man aus der 
Verschiebung der Absorptionslinien findet. Aus den Beziehungen (26.2) und 
(26.3) lassen sich die Radien R, und R, einzeln bestimmen. Damit können wir 
dann aus (26.1) die absolute Helligkeit der Nova ermitteln und durch Ver- 
gleich mit ihrer scheinbaren Helligkeit ihre Parallaxe. 

"Eine andere Methode zur Bestimmung der Parallaxe einer Nova beruht auf 
der Messung der Expansionsgeschwindigkeit ihrer Hülle. Diese Geschwindig- 
keit erhält man einmal aus der Breite der Emissionsbänder im Spektrum in 
km/sec, zum anderen aus der im Winkelmaß gemessenenen Ausdehnung der 

Nebelhülle. Ein Vergleich beider Größen liefert dann die Parallaxe der Nova. 
Dieses Verfahren ist genauer als das zuvor beschriebene. In Tabelle 20 sind die 
Entfernungen und absoluten Helligkeiten im Maximum, wie sie nach dieser 
Methode bestimmt wurden, für einige Novae aufgeführt. 

Auf interessante Weise wurde die Parallaxe der Nova Persei 1901 gefunden. 
Man beobachtete um diese Nova einen Nebel, der sich so schnell ausdehnte, daß 
man ihn keinesfalls mit der beim Aufleuchten abgestoßenen Hülle identifizieren 
konnte. Man mußte vielmehr annehmen, daß die Nova Persei im Innern eines 
Staubnebels aufgeleuchtet sei und um sich einen leuchtenden Bereich aus- 
bildete, der sich mit Lichtgeschwindigkeit ausdehnte. Diese Annahme wurde 
dadurch bestätigt, daß das ein halbes Jahr nach dem Aufleuchten erhaltene 
Nebelspektrum dasselbe war wie das Spektrum des Sterns zur Zeit des Hellig- 
keitsmaximums. | 

Die Parallaxe der Nova Persei 1901 konnte also nach der zweiten der 
oben aufgeführten Methoden bestimmt werden, indem man als „Expansions- 
geschwindigkeit“ des leuchtenden Teils die Lichtgeschwindigkeit, also 
300000 kmj/sec, einsetzte. In der Folgezeit wurde dann um die Nova Persei ein 
zweiter Nebel entdeckt, der sich weitaus langsamer als der erste ausdehnte. Das 
war die „wirkliche‘‘ Hülle, die beim Aufleuchten abgestoßen wurde. 


3. Die Deutung der Lichtkurve 


Wir kommen jetzt zur theoretischen Interpretation der Beobachtungsdaten. 
Zuerst wollen wir die Lichtkurve einer Nova unter der Voraussetzung, daß sich 
zur Zeit des Aufleuchtens eine Hülle mit großer optischer Dicke im kontinuier- 
lichen Spektrum vom Stern loslöst (Hypothese A) berechnen. Die ersten, die 
derartige Berechnungen durchführten, waren V. A. AMBARZUMJAN und aus- 
führlicher ScH. G. .GORDELADSE!). 

Die Struktur der Hülle einer Nova ist sehr kompliziert; in erster Näherung 
können wir sie jedoch durch eine homogene Kugel mit einheitlicher Temperatur 


1) ScH.G. GORDELADSE, Bulletin des Abastumani-Observatoriums 1, 55, 1937 (II. T. 
Toppenanse, Biosmmerenp A6actymanckof oÖcepBaropuu 1, 55, 1937). 
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ersetzen. Die Leuchtkraft einer solchen Kugel ist leicht zu berechnen. Da nach 
der gemachten Voraussetzung 0 — const und T — const ist, so kann man an- 
nehmen, daß auch der Emissionskoeffizient e und der Absorptionskoeffizient % 
konstant sind. Die Intensität der Strahlung, die von der Entfernung r vom 
"Mittelpunkt ausgeht (siehe Abb. 63), ist dann gleich 


| +VR-r 
I(r) = [ serWRrd)ds, 
-VR- 


oder nach Ausführung der Integration 
In=-—{1- ee). (26.4) 


Die Gesamtenergie, die von der Kugel ausgestrahlt 
wird,d.h.also ihre Leuchtkraft L, erhält man aus (26.4) 
durch Integration über die ganze Scheibe und Multi- 
plikation mit 4: 
Ir) N 
Abb. 63 L= An. 2n | Ilr)rdr. 
ö 


Die Integration ergibt 


1 1 
ER 2° 1+ —etR_ —__—_ (1 — e?ER)|, 
z u k BR" SheR2 \ i ) 


Nehmen wir lokales thermodynamisches Gleichgewicht an, so können wir 


7 — B setzen, wobei B die Intensität der Strahlung eines absolut schwarzen 


Körpers bei der gegebenen Temperatur ist. Dabei ist k R nichts anderes als der 
optische Radius der Kugel, den wir mit 7, bezeichnen. Damit erhalten wir für Z 


1 1 
L= 4m2RB|1 + —e?" — —(1— e?%)|. 26.5 
7 1+ 372 e ) (26.5) 


Gleichung (26.5) bestimmt die Leuchtkraft einer Kugel in Abhängigkeit vom 
Radius R und ihrem optischen Radius 7,. Um eine Beziehung. zwischen R und 
t, aufstellen zu können, müssen wir die Gleichung 


0? 
T?2 


für den Volumen-Absorptionskoeffizienten benutzen. Hierin ist $ eine Kon- 
stante [10, S.222]. Für 7, haben wir dann. 


= kR= BE 
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oder, wenn man die Dichte o durch die Masse M der Kugel und ihren Radius R 
ausdrückt, 


9 Mm: 
To == 16r2 E (26.6) 
T?Rs 
Setzt man R nach (26.6) in (26.5) ein, so findet man 
24 
| g9E\5M> 
De (1) fi). (26.7) 
T5 
mit 
; -— 1 1 
’(T,) = % 5 1 u. un == 27, (1 == e??o) i (26.8) 


Gleichung (26.7) für die Leuchtkraft einer Kugel wenden wir jetzt auf die 
Hülle einer Nova an. Hierbei setzen wir voraus, daß bei der Expansion der 
Hülle ihre Masse M und Temperatur 7 konstant bleiben. Dann hängt die 
"Leuchtkraft L nur von der einen Veränderlichen 7, ab. Zu Beginn des Aus- 
hruchs ist 7,>1. Danach wächst R an, und folglich nimmt 7, nach (26.6) ab. Bei 
einem gewissen Wert für 7, besitzt die Leuchtkraft L ein Maximum. Es ist leicht 
zu zeigen, daß das Maximum der Funktion f(r,) für 7, = 1,7 erreicht ist und der 
Maximalwert dieser Funktion fmax — 0,84 beträgt. Wir finden daher für die 
Leuchtkraft einer Nova im Maximum 


= 4 
B \T 5 (26.9) 


167°, > 2 
1% 
Die Leuchtkraft einer Nova ist also bei gegebener Temperatur im Maximum um 
so höher, je größer die Masse der abgestoßenen Hülle ist. Dieses wichtige Er- 
gebnis werden wir im folgenden zur Bestimmung der Masse der Hülle benutzen. 
Gleichung (26.7) schreiben wir jetzt wie folgt um: 


L= 1,2 Lnsxf (79) x (26.10) 


Durch diese Formel ist die Lichtkurve einer Nova bestimmt, wenn man be- 
achtet, daß r, als Funktion von R durch (26.6) gegeben ist und R als Funktion 
von der Zeit durch die Beziehung R = vt, wobeiv die Expansionsgeschwindig- 
keit der äußeren Grenze der Hülle ist. Aus den Gleichungen (26.5) und (26.6) ist 
ersichtlich, daß für 7, > 1 die Leuchtkraft wie R? zunimmt und für 7, <1 wie 
R-3 abfällt. Dies bedeutet, daß die Zunahme der Leuchtkraft sehr schnell er- 
folgt, die Abnahme dagegen wesentlich langsamer. Die theoretische Lichtkurve 
gleicht also in ihrem Charakter der beobachteten. 

Ein genauerer Vergleich zeigt jedoch, daß die beobachtete Lichtkurve nach 
dem Maximum oberhalb der theoretischen liegt. Danach nimmt also die Leucht- 
kraft einer Nova langsamer ab, als dies aus der Theorie folgt. Die Ursache hier- 
für ist leicht einzusehen. Zur Herleitung der Gleichung, welche die Leuchtkraft 
einer Nova bestimmt, wurde vorausgesetzt, daß die Masse. des leuchtenden 


Lmax = 4n®B | 


30* 
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Gases zeitlich unveränderlich ist. Tatsächlich setzt aber nach der Abstoßung 
der Haupthülle ein kontinuierlicher Materiestrom aus dem Stern ein. Dieser 
Prozeß führt zur Entstehung einer ausgedehnten Photosphäre um den Stern, 
deren Strahlung zu der schwächer werdenden Strahlung der Haupthülle 
hinzukommt. Würde man diesen Sachverhalt berücksichtigen, so wäre die 
Übereinstimmung zwischen Theorie und Beobachtung besser. 

Trotzdem muß man aber annehmen, daß die Grundvoraussetzungen unserer 
Theorie (die Konstanz von Dichte und Temperatur in der Hülle, Unveränder- 
lichkeit der Temperatur mit der Zeit, Unabhängigkeit des Absorptionskoeffizien- 
ten von der Frequenz) ziemlich weit von den tatsächlichen Verhältnissen ent- 
fernt sind. Daher ist eine Vervollkommnung der Theorie sehr zu wünschen.) 


4. Die Deutung des Novaspektrums 


Wir brachten bereits eine qualitative Erklärung der Novaspektren, die auf 
der Vorstellung der Expansion einer vom Stern abgestoßenen Hülle beruht. Die 
quantitative Interpretation der Spektren stößt jedoch wegen ihrer außer- 
ordentlichen Kompliziertheit auf große Schwierigkeiten. Eine Ausnahme stellen 
allerdings die Spektren der Novae im Nebelstadium dar. Für diesen Fall können 
die Ergebnisse benutzt werden, wie sie für planetarische Nebel erhalten wurden. 
Die Novaspektren im Nebelstadium wollen wir jetzt betrachten. 

Das Nebelstadium einer Nova beginnt dann, wenn die Hülle so weit vom 
Stern entfernt ist, daß solche Bedingungen vorliegen, wie sie für das Auftreten 
verbotener Linien notwendig sind. Man kann zeigen, daß die Bedingung für die 
Strahlungsdichte früher erreicht wird als für die Materiedichte. Daher beginnt 
das Nebelstadium der Nova zu dem Zeitpunkt, wo die Dichte der freien Elek- 
tronen der Hülle so gering geworden ist, daß die spontanen Übergänge in ver- 
botenen Linien ebenso oft vorkommen wie Stöße zweiter Art. Dieser Sachver- 
halt ermöglicht, die Dichte der freien Elektronen in den Nebelhüllen der Novae 
für die Zeit des Auftretens verbotener Linien in ihren Spektren abzuschätzen, 
wenn die entsprechenden Übergangswahrscheinlichkeiten bekannt sind. An- 
dererseits kann man für denselben Zeitpunkt aus der Expansionsgeschwindig- 
keit der Hülle und der Zeit, die seit dem Aufleuchten der Nova vergangen ist, 
das Volumen der Hülle abschätzen. All dies führt zu einer angenäherten 
Bestimmung der Masse der abgestoßenen Hülle. Sie liegt in der Größenordnung 
10”-10°® g, Exaktere Methoden zur Bestimmung der Massen von Novahüllen 
sollen im weiteren beschrieben werden. | 

Im Nebelstadium läßt sich auch die Elektronentemperatur der Hülle be- 
stimmen. Am einfachsten geschieht dies mit Hilfe der Methode von V. A. Am- 


1) Die dargelegte Theorie gibt auch eine Antwort auf die Frage, auf Grund welcher 
Energie die Novahülle strahlt und wie die Energieübertragungen durch diese Hülle vor 
sich geht. Der Untersuchung dieser Fragen ist eine Arbeit des Verfassers gewidmet (A.P. 
31, 15, 1954). Die darin enthaltenen Schlußfolgerungen über die Änderung des Leuchtens 
und der Temperatur der Hülle mit der Zeit (und zwar während des Zeitraums vom Beginn 
des Leuchtens bis zum Erreichen des Leuchtmaximums) stimmen im allgemeinen mit den 
Beobachtungen überein. 
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BARZUMJAN, d.h. aus dem Verhältnis der Intensitäten der verbotenen Linien 
N,i+ N, und 4363 Ä des O III. Wie aus Gleichung (24.13), die das Intensitäts- 
verhältnis der genannten Linien bestimmt, ersichtlich ist, müssen die ersteren 
immer heller sein als die zweiten. Wir wissen schon, daß dies in planetarischen 
Nebeln auch tatsächlich der Fall ist. Das analoge Intensitätsverhältnis der 
Linien N, + N, und 4363 Ä wird auch in denN ovaspektren beobachtet, wenn 
die Bedingungen i in den Hüllen denen der Nebei ähnlich werden. Die Elektronen- 
temperaturen in den Hüllen sind zu dieser Zeit, ebenso wie bei den Nebeln, von 
der Größenordnung 6000°-10000°. 

Zum Zeitpunkt des Auftretens der Linien N, + N, und 4363 Ä in den Spek- 
tren der neuen Sterne ist jedoch das Intensitätsverhältnis gerade umgekehrt 
wie das in den Nebelspektren beobachtete, d.h., die Linie 4363 Ä ist heller als 
die Linien N, + N,, was im Widerspruch zur Gleichung (24.13) steht. Die Er- 
klärung für diese Erscheinung liegt in folgendem: Bei der Ableitung der For- 
mel (24.13) wurde vorausgesetzt, daß die Zahl der spontanen Übergänge in den 
verbotenen Linien weit größer als die Zahl der Stöße zweiter Art ist (was für 
Nebel und Novahüllen im Spätstadium durchaus gerechtfertigt ist). Zur Zeit 
des Auftretens verbotener Linien in den Novaspektren jedoch ist die Zahl der 
Stöße zweiter Art noch mit der Zahl der spontanen Übergänge vergleichbar. 
Gleichung (24.13) ist deshalb für diesen Zeitpunkt nicht anwendbar und muß 
durch eine andere ersetzt werden, die sowohl die spontanen Übergänge als auch. 
die Stöße zweiter Art berücksichtigt. Der Einfachheit halber wollen wir den 
Fall betrachten, wo die Stöße zweiter Art die spontanen Übergänge übertreffen. 
Dann werden die Übergänge der O III-Ionen aus niedrigen Zuständen in 
höhere durch Stöße erster Art fast vollständig durch Übergänge aus höheren 
Zuständen in niedrigere durch Stöße zweiter Art kompensiert. Die Verteilung 
der O III-Ionen auf die Zustände wird daher nahezu durch die BOLTZMANN- 
Gleichung für die Temperatur des Elektronengases der Hülle dargestellt. Das 
Verhältnis der Zahl der O III-Ionen im Zustand 18, zur Zahl der O III-Ionen im 
Zustand 1D, ist danach 


N, 92 


Für das Intensitätsverhältnis der Linien N, + N, und 4363 Ä ergibt dies 


hv; 
En, +, en Ası Yı2 93 SET. (26.11) 
E ,a363 Asa Va3 93 


Für das O III-Ion übersteigt der Koeffizient A,, den Koeffizienten A,; um mehr 


als das Hundertfache, und das Verhältnis I ist gleich 5. Daher wird der Bruch 
En, +, 3 

Ei a363 | 
als 1, wenn 7’, < 10000° ist. Wie wir wissen, zeigen die Beobachtungen, daß 
die Linie 4363 Ä in der Epoche des Auftretens verbotener Linien heller als die 
Linien N, + N, ist; daher ist die Elektronentemperatur der Hülle in dieser 
Epoche relativ hoch. 


| 3 | 
im betrachteten Falle größer als 1, wenn 7, > 10000°, und kleiner 
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Da das Leuchten der Hülle einer Nova im Nebelstadium dem Leuchten plane- 
tarischer Nebel vollkommen analog ist, läßt sich die Methode von ZANSTRA 
zur Bestimmung der Sterntemperatur ebenfalls auf die Novae anwenden. Dies 
geschah erstmalig bei der Nova Aquilae 1918. Aus den He II-Linien ergab sich, 
daß die Sterntemperatur drei Monate nach dem Aufleuchten 65000° betrug. 
Später wendete man die Methode von ZAnSTRA auch aufNovae in einem früheren 
Stadium an. Doch sind dann, wenn die Hülle sich nahe am Stern befindet, die 
Voraussetzungen, die der Methode zugrunde liegen, nur schlecht erfüllt (siehe 
Kap. vn). 

Große Bedeutung haben die Resultate, die man aus der Untersuchung der 
Konturen der Emissionsbänder in den Novaspektren erhält. Da die Gashülle 
einer Nova mit sehr großer Geschwindigkeit abgestoßen wird, ist die Kontur 
eines Emissionsbandes hauptsächlich durch den DoörrLer-Effekt bestimmt. 
Man kann also aus der Form der Konturen auf die Geschwindigkeitsverteilung 
in der Hülle schließen. Für die erste Zeit nach dem Helligkeitsmaximum jedoch, 
wenn die Hülle in den Linien noch nicht durchsichtig ist, ist die Theorie der 
Emissionsbänder sehr kompliziert. Sie vereinfacht sich wesentlich in der Folge- 
zeit, wenn die die Emissionsbänder begleitenden Absorptionslinien verschwin- 
den. Am gesichertsten ist die Analyse der Konturen der verbotenen Linien, bei 
denen die Selbstumkehr keine Rolle spielt, da der Absorptionskoeffizient in 
den verbotenen Linien sehr klein ist. 

Wir wollen nun annehmen, daß die Hülle für Strahlung in einer gegebenen 
Linie durchsichtig ist. Ist die Hülle kugelsymmetrisch und bewegen sich alle 
ihre Schichten mit gleicher Geschwindigkeit, dann wird die Kontur des Emis- 
sionsbandes flach, d.h., die Intensität im Innern des Bandes ist konstant. Bei 
einer Reihe von Novae haben die Konturen der verbotenen Linien tatsächlich 
einen derartigen Verlauf, wenigstens in erster Näherung. In anderen Fällen 
jedoch erscheinen die Bänder in zwei Teile gespalten. Eine solche besonders aus- 
geprägte Spaltung wurde im Spektrum der Nova Herculis 1934 beobachtet. 
Diese Spaltung der Emissionsbänder läßt sich nicht durch eine Geschwindig- 
keitsstreuung erklären. Man muß daher annehmen, daß die Hüllen einiger 
Novae keine Kugelsymmetrie besitzen, d.h., daß die Materie nicht in allen 
Richtungen gleichmäßig ausgeschleudert wird. 

Im Zusammenhang damit steht die Beobachtung einzelner Verdichtungen 
in den sich um die Novae ausbreitenden Nebeln, wie sie erstmalig bei der Nova 
Pictoris 1925 gemacht wurde. Man deutete diese Erscheinung zuerst als eine 
Teilung des Sterns beim Ausbruch in drei Komponenten. Diese „Kompo- 
nenten‘ entfernten sich auf Geraden von einem Punkt aus und wurden allmäh- 
lich in ihrer Helligkeit schwächer. Auch bei der Nova Herculis 1934 wurde ein 
halbes Jahr nach dem Aufleuchten eine ‚Verdoppelung‘ des Sterns festgestellt. 
Später gelang es auch, Spektren von jeder dieser „Komponenten“ zu erhalten, 
die für Gasnebel charakteristisch waren. Dieser Befund legte den Schluß nahe, 
daß beim Aufleuchten einer Nova in Wirklichkeit keine Teilung des Sterns in 
zwei oder drei Komponenten erfolgt, sondern daß der Stern einige Materie- 
klumpen ausstößt, die unter der Wirkung der Sternstrählung leuchten. Der- 
artige Materieklumpen, die sich mit verschiedener Radialgeschwindigkeit be- 
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wegen, erklären ohne weiteres die Spaltung der Emissionsbänder, wie sie auch 
im Spektrum der Nova Herculis beobachtet wurde. | 

Wie schon gesagt, wollen wir uns hier nicht eingehender mit den Spektren 
neuer Sterne in der Periode vom Helligkeitsmaximum bis zum Nebelstadium 
beschäftigen. Diese Spektren sind sehr kompliziert, und selbst ihre qualitative 
Deutung stößt auf Schwierigkeiten. Wir erwähnen jedoch, daß heute beim Zu- 
standekommen der Spektren nicht nur der Haupthülle, sondern auch der 
Materie, die vom Stern nach der Loslösung der Hülle emittiert wird, eine große 
Rolle zugeschrieben wird und daß als Anregungsmechanismus der Emissions- 
linien nicht nur die Fluoreszenz angenommen wird, sondern auch Stöße zwi- 
schen den einzelnen Teilchen der ausgestoßenen Materie. Wertvolle Resultate 
bei der Untersuchung von Novaspektren dieser Periode erhielt E. R. MusTEL 
[48], [49], [50]. | 


5. Die Nova Herculis 1934 


Das oben entworfene Bild von der Änderung der Helligkeit und des Spek- 
trums ist für die Mehrzahl der Novae charakteristisch, aber nicht für. alle. 
Einige Novae zeigen sehr wesentliche Abweichungen von diesem Bild. Eine von 
diesen „besonderen“ Novae ist die Nova Herculis 1934. Die Lichtkurve dieses 
Sterns ist in Abb.64 wiedergegeben. Seine Helligkeit wuchs zunächst. von 
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Abb. 64 


14"-15m auf 103 an (22. Dezember), dann nahm sie im Verlauf dreier Monate 
langsam ab. Im April 1945 sank die Helligkeit plötzlich auf 13%1, um darauf 
wieder bis auf ungefähr 7% anzusteigen. Danach setzte aufs neue eine langsame 
Helligkeitsabnahme ein. In der Epoche des langsamen Sinkens der Helligkeit 
der Nova nach dem Dezembermaximum gehörte ihr Spektrum zum Typ F mit 
Emissionslinien von H, Fell, Call, u.a. Die Absorptionslinien zeigten eine 
Violettverschiebung, die einer Geschwindigkeit von rund 400 km/sec entsprach. 
Nach dem Aprilminimum wurde das Spektrum schon ein typisches Nebel- 
spektrum. Die Intensitätszunahme in den Linien dieses Spektrums bedingte 
auch das Anwachsen der Helligkeit auf 7". 
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Diese Änderung der Helligkeit und des Spektrums der Nova Herculis läßt sich 
wie folgt deuten: Im Laufe von mehr als drei Monaten nach dem Aufleuchten 
der Nova wurden aus dem Stern gewaltige Materiemengen ausgeschleudert, die 
zur Bildung einer sehr ausgedehnten Hülle um den Stern führten. Die aller- 
äußersten Teile der Hülle leuchteten in dieser Periode jedoch nicht, da die ultra- 
violette Sternstrahlung nicht bis zu ihnen vordrang. Diese Strahlung wurde in 
den dem Stern näheren und dichteren Teilen der Hülle absorbiert, die sie im 
kontinuierlichen Spektrum mit einer Energieverteilung, die einer niedrigeren 
Temperatur als der Sterntemperatur selbst entsprach, wieder ausstrahlten. Die 
dem Stern nächsten Schichten der Hülle spielten sozusagen zu dieser Zeit die 
Rolle einer ausgedehnten Photosphäre. Im April ließ der Materiestrom kata- 
strophal nach, die ausgedehnte Photosphäre zerstreute sich und gab einen sehr 
heißen Stern (mit einer Temperatur von etwa 70000°) frei. Wegen der Zerstreu- 
ung der ausgedehnten Photosphäre nahm die Helligkeit der Nova im sichtbaren 
Spektralbereich stark ab. In der Folge begannen jedoch die äußersten, ver- 
dünnten Schichten der Hülle unter der Einwirkung der ultravioletten Stern- 
strahlung zu leuchten, ganz analog zum Leuchten planetarischer Nebel, wo- 
durch die Helligkeit der Nova im Sichtbaren wieder wuchs. Diese Helligkeits- 
zunahme der Nova dauerte so lange, wie die Intensität der Emissionslinien im 
Spektrum der Gashülle nicht im Gleichgewicht mit der ultravioletten Stern- 
strahlung stand. Die weitere langsame Abnahme der Novahelligkeit beruhte 
dann auf der allmählichen Zerstreuung der Nebelhülle. 

Von besonderem Interesse ist das Leuchten der Hülle der Nova Herculis nach 
dem Helligkeitsminimum im April. In der theoretischen Astrophysik wird für 
Sternhüllen im allgemeinen Strahlungsgleichgewicht vorausgesetzt. Selbst in 
den Fällen, wo sehr rasche Änderungen der physikalischen Bedingungen in den 
Hüllen vor sich gehen, nimmt man an, daß sich Strahlungsgleichgewicht ein- 
stellt; man denkt sich die Entwicklung der Hülle als eine Aufeinanderfolge von 
Gleichgewichtszuständen. Wir kennen jedoch heute eine Reihe von Beispielen 
für das Leuchten von Hüllen, in denen kein Strahlungsgleichgewicht herrscht. 
Eins dieser Beispiele ist auch die Hülle der Nova Herculis nach ihrem Hellig- 
keitsminimum im April. Wir haben schon gesehen, daß die Nebelhülle noch 
nicht leuchtete, obwohl zum Zeitpunkt des Minimums die Ultraviolettquanten 
des Sterns bis dorthin vordrangen. Zu dieser Zeit war offensichtlich kein Strah- 
lungsgleichgewicht vorhanden. In der Folgezeit entwickelte sich die Nebel- 
hülle in Richtung eines Strahlungsgleichgewichts. Diesen Prozeß konnte man 
erst mit Erreichen des sekundären Helligkeitsmaximums als beendet ansehen. 

Wir wollen uns nun mit der theoretischen Deutung des Leuchtens der Hülle 
der Nova Herculis nach dem Helligkeitsminimum im April beschäftigen [51]. 
Der Einfachheit halber betrachten wir eine Wasserstoffhülle konstanter Dichte. 
Die Hülle besitze Kugelsymmetrie, wobei ihre Dicke klein gegen ihren Abstand 
vom Stern sei (, — r, <r,). Sind nun n, (r, t) und * (r, t) die Zahlen der neu- 
tralen und ionisierten Atome pro cm? im Abstand: r vom Stern zur Zeit t, und 
ist n die Gesamtzahl der Wasserstoffatome in 1 cm?, dann ist 


nl, + n(r,)=n. (26.12) 
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Im Anfangszeitpunkt, für den wir die plötzliche Vergrößerung der Sterntem- 
peratur annehmen, sind alle Atome der Hülle nicht ionisiert, es ist also 
n,(r,0) = n, n*(r,0) = 0. 

Danach erfolgt die Ionisation der Atome durch Absorption von Quanten, die 
vom Stern jenseits der Grenze der LyMmaAn-Serie ausgestrahlt werden. Die 
Zahl dieser Quanten, die auf 1 cm? der Innenfläche der Hülle auftreffen, wollen 
wir mit 7 bezeichnen. Ist k der Absorptionskoeffizient pro Atom, so ist die 
Gesamtzahl der Ionisationen, die in einer Sekunde in 1 cm? im Abstand r vom 
Stern zur Zeit t erfolgen, gleich 


n.(t,)kHer"d, 


wobei r(r, ft) der optische Abstand des gegebenen Volumenelements von der 
inneren Begrenzung der Hülle ist, d.h. 


= I n,(r,t)kdr. (26.13) 
r 
Neben den Ionisationen erfolgen in der Hülle auch umgekehrte Prozesse, 
d.h. Rekombinationen. Die Zahl der Rekombinationen auf das :-te Niveau pro 
Sekunde und cm? im Abstand r vom Stern zur Zeit £ ist gleich 


n,(r, tn*(r,) Oy(T,); 


wobei n,(r, t) die Zahl der freien Elektronen in 1 cm? und (©, ‚(T,) die durch 
(24.14) bestimmte Funktion ist. 

Da die Änderung der Ionenzahl gleich der Differenz zwischen der Zahl der 
Ionisationen und der Zahl der Rekombinationen ist, haben wir 


—— = nıkHe”— nn" 2, Or (26.14) 


In Gleichung (26.14) sind die Rekombinationen auf das erste Niveau und die 
Ionisationen durch die diffuse Nebelstrahlung nicht berücksichtigt, da diese 
Prozesse sich gegenseitig kompensieren. 

Die Bestimmung der Änderung der Ionenzahl in der Hülle besteht also in der 
Lösung der Gleichung (26.14) unter Beachtung der Bedingungen (26.12) und 
(26.13). Der Leser findet diese Lösung in einer Arbeit von W. W. SOBOLEW 
[51]. Hier wollen wir nur ein Resultat bringen, das wir im folgenden brauchen 
werden. 

Die optische Dicke der Hülle jenseits der Grenze der Lyman-Serie sei zur 
Zeit £ = 0 wesentlich größer als 1, d.h. r(r,, 0) > 1. Weiter sei die Sternstrah- 
lung so stark, daß sie in der Hülle einen Ionisationsgrad, der wesentlich größer 
als 1 ist 1% > 1), bedingt. Dann kann man in jedem Augenblick die Hülle in 

1 + 
zwei Bereiche einteilen, einen ‚‚ionisierten‘“ — >1) und einen „nichtionisier- 


+ 1 
ten“ 5 < 1) Die Grenze zwischen beiden Bereichen ist sehr scharf, und der 
i 
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Prozeß der allmählichen Zunahme der Ionisation in der Hülle kann als ein Ver- 
schieben dieser Grenze angesehen werden. Die Grenze befindet sich etwa dort, 
wo im betrachteten Augenblick 7 = 1 ist (Abb.65). Dieses Resultat ist durch- 
aus verständlich, denn bis zu dem Zeitpunkt, wo für die betrachtete Schicht 
t>1 ist, dringt die ionisierende Sternstrahlung gar 
nicht bis zu dieser vor. Erst dann, wenn infolge 
der Ionisierung in dem dem Stern zugewendeten Teil 
der Hülle die optische Dicke etwa 1 wird, beginnt 

die Ionisation dieser Schicht. 
Mit diesem Resultat läßt sich die zeitliche Ände- 


aw rung der Gesamtzahl der ionisierten Atome in der 
| Hülle, d.h. der Größe 
Nr — f n’dV, 


leicht finden. Wir integrieren auf beiden Seiten der 

Abb. 65 Gleichung (26.14) über das gesamte Hüllenvolumen. 

Ist H die Gesamtzahl der Quanten, die vom Stern 

jenseits der Grenze der LymAn-Serie in einer Sekunde ausgestrahlt werden, so 
erhalten wir ’ x+ 


dt 


— H— NtnD C,,. (26.15) 
i=2 


Dem letzten Glied der Gleichung (26.15) liegt die Beziehung 
[n.n+av — nN+ (26.16) 


zugrunde. 
Sie folgt daraus, daß im ionisierten Bereich n, = » und im nichtionisierten 
N, = 0 ist. | 
"Die Lösung der Gleichung (26.15), die die Anfangsbedingung N*+(0) = 0 be- 
friedigt, hat die Form 


7 in2G; 
et I = ze) (26.17) 


n2 Cr 


i=2 


Aus dieser Gleichung leitet sich eine sehr wichtige Folgerung ab. Die Zeit 
1 


n2 Ur 


I. = 


(26.18) 


kann man als Einstellzeit des Strahlungsgleichgewichtes (oder Relaxationszeit 


des betrachteten Prozesses) ansehen. Sie ist um so größer, je geringer die Materie- 
dichte in der Hülle ist. 


Zur Abschätzung der Relaxationszeit bemerken wir, daß für Wasserstoff 


20,,= 3:10" (für T, = 10000°) ist. Dies bedeutet, daß für n = 10!° die Re- 
i=2 
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laxationszeit in der Größenordnung einiger Minuten liegt. In der Zeit nach dem 
Helligkeitsmaximum ist in den Novahüllen » > 101%. Man kann daher an- 
nehmen, daß die Einstellung des Strahlungsgleichgewichts der Änderung der 
physikalischen Bedingungen sofort folgt. Im Falle der Nova Herculis 1934 je- 
doch wuchs die Sterntemperatur plötzlich an, als die Materiedichte in der Hülle 
schon sehr gering war. Daher zog sich die Einstellung des Strahlungsgleich- 
gewichts in der Nova Herculis nahezu über einen Monat hin. 

Mit Hilfe der Gleichung (26.17) kann man die Änderung der Gesamtenergie, 
die von der Hülle in einer beliebigen Spektrallinie ausgestrahlt wird, finden. Die 
Energie, die von der Hülle in einer Linie der Frequenz »,, ausgestrahlt wird, 
beträgt 


Eu = Ayıhvyz, | mıntaV, (26.19) 
mit 2, = "r 7. Unter Benutzung der Gleichungen (26.16) und (26.17) erhalten 
eN 
wir daraus / S 
H in Ciy 
Exi = Arı Yin? 1.692 (26.20) 


I0y 


Für Nova Herculis lassen sich die nach Gleichung (26.20) errechneten Werte 
mit der Beobachtung vergleichen. Es zeigt sich, daß die beobachtete Änderung 
der Intensität in den BALMEr-Linien ziemlich gut durch (26.20) wieder- 
gegeben wird. Man muß dabei eine Atomkonzentration in der Hülle von 
n = 3 : 10% annehmen. 
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1. Die Hüllenmassen 


Von großem Interesse ist die Frage nach der Masse der Hülle, die beim Aus- 
bruch einer Nova vom Stern ausgestoßen wird. Man kann erstens aus den 
Massen der Hüllen auf die Schichten schließen, in denen sich die Loslösung der 
Hülle vom Stern vollzieht, sowie auf die Kräfte, die zu dieser Ablösung führen. 

Es ist jedoch zu bemerken, daß in der Periode der wiederholten Zunahme der 
Strahlung von Nova Herculis die Intensität der roten Komponente der Emissions- 
linien langsamer zunimmt als die Intensität der violetten Komponente. Diese 
Erscheinung kann ebenfalls auf Grund der Leuchthüllenvorstellung beim Fehlen 
eines Strahlungsgleichgewichts erklärt werden. Hierzu braucht nur angenommen 
zu werden, daß in den von uns entfernteren und in den näher zu uns liegenden 
Teilen der Hülle die Substanzdichte verschieden ist. Infolgedessen ist dann auch 
die Relaxationszeit verschieden. Diese Erklärung befindet sich mit der Tatsache 
in Übereinstimmung, daß in der Hülle der Nova Herculis zwei Substanzanhäu- 
fungen bei Beobachtungen gefunden wurden, von denen eine näher und die 
andere weiter von uns entfernt ist. 
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Zweitens gibt uns.die Kenntnis der Hüllenmasse einen Hinweis auf die kosmo- 
gonische Rolle der Ausbrüche. Ist die Masse der Hülle der Sternmasse ver- 
gleichbar, so muß ein Ausbruch eine radikale Änderung des ganzen Sterns her- 
beiführen. Ist dagegen die Masse der Hülle klein im Vergleich zur Masse des 
Sterns, so ist die Änderung, die ein Stern durch sein Aufleuchten erfährt, offen- 
sichtlich nur auf die Oberflächenschichten beschränkt. 

Zur Bestimmung der Hüllenmassen wurden mehrere Methoden vorgeschlagen. 
Wir wollen hier drei davon bringen. 


1.Die Bestimmung der Hüllenmasse aus der Leuchtkraft im 
Maximum. Diese Methode beruht auf Gleichung (26.9), die wir zur Deutung 
der Lichtkurve einer Nova aufgestellt hatten. Formel (26.9) bringt zum Aus- 
druck, daß die Leuchtkraft einer Nova im Maximum um so größer, je größer 
die Masse der ausgestoßenen Hülle ist. Gehen wir in Gleichung (26.9) von der 
Leuchtkraft des Sterns zu seiner absoluten Helligkeit über und nehmen 7’ zu 
10000° an, so erhalten wir | 

M max = — 17,2 — , (27.1) 
No 


wobei It. die Sonnenmasse bedeutet. Da die absoluten Helligkeiten der Nova im 
Maximum um — 6" streuen, erhält man aus (27.1) für die Massen der Hüllen 
größenordnungsmäßig 10-10 Mo. 


2. Die Bestimmung der Hüllenmasse ausder Leuchtkraftunddem 
Volumen im Nebelstadium. Im Nebelstadium einer Nova läßt sich die 
Masse ihrer Hülle genauso wie bei planetarischen Nebeln bestimmen. Sie ist ge- 
nähert gleich | 


M= CYLV, (27.2) 


worin ÜC eine Konstante, L die Leuchtkraft und V das Hüllenvolumen bedeu- 
ten. Die Bestimmung der Massen der Novahüllen nach Formel (27.2) führt 
ebenfalls auf Werte von 10-°-10-? Mo. Für einzelne Novae gibt diese Methode 
jedoch genauere Ergebnisse als die unter 1. beschriebene. 


3. Die Bestimmung der Masse der Hülle aus der Relaxationszeit. 
Diese Methode läßt sich nur auf solche Novae anwenden, die sich ähnlich wie. 
Nova Herculis 1934 verhalten. Wir haben schon gesehen, daß in diesem Falle 
das Leuchten der Hülle vor dem sekundären Helligkeitsmaximum nicht im 
Strahlungsgleichgewicht stattfindet. Aus der Lichtkurve findet man die Ein- 

'stellzeit für: das Strahlungsgleichgewicht (Relaxationszeit) und kann mit 
Hilfe der ‚Gleichung (26.18) die Dichte der Hülle bestimmen. Andererseits er-. 
möglichen die Geschwindigkeit und die Dauer des Materieausstoßes aus dem 
Stern eine Abschätzung des Hüllenvolumens. Daraus folgt die Masse der ab- 
gestoßenen Hülle. 

Um die Schätzung des Hüllenvolumens, die mit einer gewissen Unsicherheit 
behaftet ist, zu umgehen, kann man folgendermaßen vorgehen. Wir schreiben 
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Gleichung (26.18) um: 
N, n, DC if 7 1. 


ed 


(Hierin haben wir n durch n, ersetzt, dan, = n* = n ist.) Multiplizieren wir 
beide Seiten dieser Gleichung mit n* und integrieren über das ganze Hüllen- 
volumen, so erhalten wir 


n,N > sa’ = [rtav. 


Das Integral auf der rechten Seite dieser Gleichung stellt die Gesamtzahl der 
Wasserstoffionen in der Hülle dar und das Integral auf der linken Seite die Ge- 
samtzahl der Rekombinationen auf alle Niveaus, angefangen mit dem zweiten. 
Letztere ist jedoch gleich der Gesamtzahl der BarLmEr-Quanten, die von der 
Hülle in einer Sekunde emittiert werden. Demnach haben wir 


1, Nna = N*. (27.3) 


Gleichung (27.3) gilt für jeden beliebigen Zeitpunkt vor dem sekundären 
Helligkeitsmaximum. Aus der Relaxationszeit t, und der Anzahl der von der 
Hülle ausgestrahlten BALMER- Quanten NR, liefert sie die Anzahl der Wasser- 
stoffionen N*+ im leuchtenden, d.h. ionisierten Teil der Hülle. Da im ionisierten 


+ | 
Bereich — > 1, ist N* fast gleich N, d.h. gleich der Gesamtzahl der Wasser- 
i 
stoffatome in diesem Bereich. Die Ausdehnung des ionisierten Teils der Hülle 


nimmt mit der Zeit zu und erreicht mit der Einstellung des Strahlungsgleich- 
gewichts ihr Maximum. Die Zahl N, die für diesen Zeitpunkt nach (27.3) be- 
stimmt wurde, hat die Bedeutung entweder der Gesamtzahl der Wasserstoff- 
atome in der Hülle (wenn die Hülle vollständig ionisiert ist) oder der unteren 
Grenze dieser Zahl (wenn die Hülle nur teilweise ionisiert ist). Für die Nova 
Herculis 1934 errechnete man aus (27.3) für die Zeit des sekundären Hellig- 
keitsmaximums N = 1,4 10%, was M = muN = 2,3 : 10% g bedeutet. 

So sehen wir, daß alle aufgezählten Methoden der Massenbestimmung von 
Novahüllen auf Werte von der Größenordnung 10-°-10-* Sonnenmassen 
führen. Die Abweichungen, die man für einzelne Novae nach den verschiedenen 
Methoden erhält, erklären sich nicht nur aus den Fehlern dieser Methoden, son- 
dern auch dadurch, daß sie auf verschiedene Zeiten angewendet werden. Wir 
wissen, daß im Laufe der Zeit infolge des kontinuierlichen Materieausstoßes aus 
dem Stern die Hüllenmasse zunimmt. Die zweite und die dritte der oben ge- 
krachten Methoden müssen daher höhere Werte für die Massen ergeben als die 
erste. 

Man muß jedoch erwähnen, daß. keine der aufgezählten Methoden die ge- 
samte Materiemenge erfaßt, die durch einen Novaausbruch emittiert wird, da 
der Materiestrom auch dann noch anhält, wenn die Nova schon wieder ihre 
Minimumshelligkeit erreicht hat. Dies können wir aus dem WoLr-RAYET-Spek- 
trum der Nova zu dieser Zeit schließen. Die Dauer dieses WoLr-RAYET-Sta- 
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diums kann man auf einige zehn Jahre schätzen. Die Materiemenge, die wäh- 
rend dieser Zeit vom Stern ausgestoßen wird, erreicht etwa dieselbe Größenord- 
nung wie die, welche die Nova bei dem Ausbruch selbst verliert. 

Wir sind also zu dem Ergebnis gelangt, daß die bei einem Novaausbruch aus- 
gestoßene Masse nur ein sehr geringer Teil der Sternmasse ist. Das bedeutet, 
daß der Ausbruch der Nova nicht von einer wesentlichen Änderung in der 
Struktur des Sterns begleitet ist. Dies steht auch damit in Einklang, daß einige 
Novae wiederholt aufleuchten. 

Von großer Bedeutung ist auch die Abschätzung der Materiemenge, die bei 
einem Supernovaausbruch ausgeschleudert wird. Die außerordentlich große 
Helligkeit der Supernovae im Maximum zwingt zu der Annahme, daß die von 
Supernovae ausgestoßene Masse um ein Vielfaches: größer ist als die bei einem 
gewöhnlichen Novaausbruch. Eine gewisse Vorstellung von der Masse der 
Hülle einer Supernova gibt uns die Gleichung (27.1). Setzt man in sie für die 
absolute Helligkeit im Maximum den Wert Mmax = — 15" ein, so erhält man 
für die Masse der Hülle einen Wert von M = 0,1 Mo. Es ist jedoch nicht ohne 
weiteres sicher, daß man Gleichung: (27.1) auch auf Supernovae anwenden 
kann. | | 

Zuverlässiger ist die Abschätzung der Masse des Krebsnebels, der bekannt- 
lich bei einem Supernovaausbruch im Jahre 1054 ausgeschleudert worden ist, 
nach Gleichung (27.2). Man muß dabei allerdings beachten, daß sich das 
Spektrum des Krebsnebels ziemlich stark von den Spektren der planetarischen 
Nebel und denen der Hüllen der Novae im Nebelstadium unterscheidet. Die 
Emissionslinien des Wasserstoffs sind in ihm sehr schwach, der kontinuierliche 
Untergrund ist hingegen intensiv. Demzufolge ist der Wert der Konstanten C 
ein etwas anderer als bei planetärischen Nebeln. Berücksichtigt man dies, so 
ergibt. sich aus Gleichung (27.2), daß die Masse des Krebsnebels etwa zwei 
Sonnenmassen ausmacht. 

Diese Abschätzung spricht dafür, daß bei einem Supernovaausbruch ein be- 
trächtlicher Teil der Sternmasse ausgestoßen wird. 


2. Die Dynamik der Novahüllen 


Die Beobachtungen zeigen, daß die Verschiebung der Absorptionslinien in 
den Spektren der Novae in einigen Fällen merkliche Änderungen erfährt. Diese 
Tatsache, die als Änderung der Geschwindigkeit der Hülle gedeutet wird, er- 
laubt eine Beurteilung der auf die Hülle wirkenden Kräfte. 

Zuvor ist jedoch zu sagen, daß eine Beschleunigung oder Bremsung der Hülle 
nicht die einzig mögliche Erklärung dieser beobachteten Änderungen der Ver- 
schiebung der Absorptionslinien darstellt. Eine andere Ursache hierfür kann 
die Änderung des effektiven Niveaus der absorbierenden Materie in einer Hülle 
mit einem Geschwindigkeitsgradienten sein. Wir wollen beispielsweise an- 
nehmen, daß sich die äußeren Schichten der Hülle mit größerer Geschwindig- 
keit ausdehnen als die inneren. In diesem Falle wird sich, je nach der Zerstreu- 
ung der äußeren Schichten, das effektive Niveau der absorbierenden Materie 
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nach innen verlagern, und die Verschiebung der Absorptionslinien wird sich ver- 
kleinern. Ein weiterer Grund für die Änderung der Verschiebung kann auch der 
Einfluß der Materie sein, die nach dem Helligkeitsmaximum noch aus dem 
Stern ausgestoßen wird, weil die Geschwindigkeit dieser Materie im allgemei- 
nen nicht mit der der Haupthülle übereinstimmt. Diese Überlegungen nötigen 
zur Vorsicht hinsichtlich aller Folgerungen, die auf Grund der beobachteten 
Verschiebungen der Absorptionslinien zur Dynamik der Novahüllen angestellt 
werden. 

In der Zeit vom Aufleuchten der Nova bis zum Helligkeitsmaximum beob- 
achtet man in den Spektren einiger Novae eine Abnahme der Verschiebung der 
Absorptionslinien. Eine Reihe von Autoren deutet diesen Effekt als eine Brem- 
sung der Hülle infolge der Anziehung durch den Stern, was eine Möglichkeit 
bietet, die Massen der Novae abzuschätzen. Die vollständigste Untersuchung 
dieses Problems wurde von E. R. MusTeu durchgeführt [49, S.11]. 

Er erhielt Massen für eine Anzahl von Novae zwischen 70 Mo (Nova Cygni 
1920) und 1300 It (Nova Aquilae 1918). Derartig große Massen begegnen uns 
bei keiner anderen der uns bekannten Sternarten. Man könnte sich natürlich 
vorstellen, daß solche ungewöhnlichen Sterne, wie es die Novae sind, auch un-- 
gewöhnlich große Massen besitzen. Es ist jedoch nicht ausgeschlossen, daß die 
Verringerung der Absorptionslinienverschiebung teilweise auch durch die oben 
erwähnte Erscheinung der Verschiebung des effektiven Niveaus der absorbie- 
renden Materie hervorgerufen wird. 

Im Zusammenhang mit der Frage nach den Novamassen ist zu erwähnen, daß 
der Schluß auf die enormen Massenwerte unvermeidlich ist wegen der von 
E. R. MvstEL aufgestellten „Hypothese B‘“ (siehe $ 26). Wie wir schon wissen, 
beginnt nach dieser Hypothese zur Zeit des Aufleuchtens eine Expansion des 
ganzen Sterns, und im Helligkeitsmaximum lösen sich seine äußeren Schichten 
ab; die Photosphäre verbleibt dabei beim Stern. Demzufolge muß zur Zeit des 
Helliskeitsmaximums die Expansionsgeschwindigkeit der Photosphäre kleiner 
sein als die parabolische Geschwindigkeit in einem Abstand vom Mittelpunkt 
des Sterns, der gleich dem Radius der Photosphäre zu dieser Zeit ist. Es muß, 
mit anderen Worten, die Ungleichung 


®, < IE EM. 
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gelten, woraus 
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DE (27.4) 


M,> 


folgt. 

Bestimmt man v, und r, nach derselben Methode wie zur Berechnung der 
Parallaxe einer Nova, so erhält man aus der Ungleichung (27.4) die untere 
Grenze der Sternmasse. E. R. MusT&L fand durch (27.4) für die Novamassen 
dieselben großen Werte wie auch aus der Abnahme der Verschiebung der Ab- 
sorptionslinien. Für die Nova Aquilae 1918 ergab sich zum Beispiel eine Masse 
von 1700 Mo. 
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Den schwerwiegendsten Einwand gegen die großen Novamassen führt 
E. R. Muster selber an. Bekanntlich besitzen die Novae in der Epoche der 
minimalen Helligkeit einen sehr kleinen Radius (von der Größenordnung 0,1 
Sonnenradien). Man müßte daher bei so großen Massen in den Novaspektren 
eine „Rotverschiebung‘‘ beobachten. Dies ist jedoch nicht der Fall. Die außer- 
ordentlich wichtige Frage nach den Novamassen muß also heute noch als offen 
angesehen werden.!) | 

Unmittelbar nach dem Helligkeitsmaximum nimmt die Verschiebung der 
Absorptionslinien in den Novaspektren stark zu (zum Beispiel von 70 auf 
285 km/sec im Spektrum der Nova Pictoris 1925). Zunächst erscheinen neben 

den Linien, die bis zum Helligkeitsmaximum beobachtet werden, neue, rela- 
tiv zu den vorigen nach Violett verschobene Linien. Allmählich wächst die 
Intensität der neuen Linien, während die der früheren abnimmt, bis sie schließ- 
lich fast ganz verschwinden. Es entsteht der Eindruck, als ob das zweite Spek- 
trum auf Kosten des ersten entsteht. E. R. MusteL deutet diese Umwandlung 
des einen Spektrums in das andere durch die Wirkung des selektiven Strah- 
lungsdrucks. Nach E. R. MusteLs Meinung beginnt gleich nach dem Hellig- 
keitsmaximum eine Absorption der Photosphärenstrahlung durch die Atome 
der dem Stern nächsten Schichten der Hülle in den Spektrallinien, was eine 
Vergrößerung der Geschwindigkeit dieser Atome zur Folge hat. Infolge des 
DorrLer-Effekts werden aber die dem Stern nächsten Schichten der Hülle für 
die Photosphärenstrahlung dieser Frequenzen durchsichtig, und die Photo- 

sphärenstrahlung wird dann durch die Atome der nächstfolgenden Schichten 
der Hülle absorbiert. Dieser Prozeß setzt sich so lange fort, bis die. ganze Hülle 
keine größere Geschwindigkeit mehr gewinnt. Zur Deutung der Vergrößerung 
‘der Verschiebung der Absorptionslinien in den Novaspektren nach dem Hellig- 
keitsmaximum wurden noch andere Hypothesen vorgeschlagen, doch besitzt 
die von E. R. MvsTEı aufgestellte die größte Wahrscheinlichkeit. 
 Zweifellos spielen die beiden oben erwähnten Kräfte — die Anziehung des 
Sterns und der Strahlungsdruck - eine große Rolle in der Dynamik einer Nova- 
hülle, solange sich diese nahe am. Stern befindet. In einem späteren Stadium 
kann die Bremsung der Hülle durch den Widerstand des interstellaren Mediums 
wichtiger werden. Auf diesen Effekt wollen wir kurz eingehen. 

Wir nehmen an, daß die Nova in einem homogenen Medium der Dichte o auf- 
leuchtete. Mit zunehmender Ausdehnung der Hülle werden die Teilchen des 
interstellaren Mediums in sie eindringen, und die Masse der Hülle wird zu- 
nehmen. War zur Zeit des Aufleuchtens die Masse der Hülle gleich M, so wird 
sie.im Abstand r vom Stern gleich 


4 
zart M. 


1) In der letzten Zeit wurde gezeigt, daß die Nova Herculis ein Doppelstern vom Typ 
Agol ist, dessen Massenkomponente wesentlich kleiner ist als die der Sonnenmasse (M.F. 
WALKER, P.A.S.P. 66, 230, 1954; Ap. J. 123, 68, 1956). 
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Nach dem Impulserhaltungssatz können wir 


| (5 nr + a) v— My (27.5) 


kerreiben, wobei v, die Geschwindigkeit der Hülle im Anfangsmoment und vdie 
‚Geschwindigkeit der Hülle im Abstand r vom Stern ist. Setzt man in Glei- 


chung (27 .5) z an Stelle von v und integriert, so erhält man 


zart + Mr — Mo, (27.6) 


wobei { die. Zeit ist, die seitdem Aufleuchten vergangen ist. Gleichung (27, 6) gibt 
uns den Radius der Hülle in Abhängigkeit von der Zeit t. 

Die zeitliche Änderung der Expansionsgeschwindigkeit der Hülle findet man 
aus (27. 5) und (27.6). Wir suchen beispielsweise die Zeit, in der die Geschwin- 
digkeit um die Hälfte abgenommen hat. Aus (27.5) ergibt sich 


LIEBEN EISEN (27.7) 


® 4 | 
1) z nr?o => SM 
Da v:gleich 5% ist, wird dann. 
4 Ee) 
2 ee m M ; (27.8) 


Setzen wir (27.8) in (27.6) ein, erhalten wir für die gesuchte Zeit 


1 


5 /3M\® 
lan) _ 


In Tabelle 22 finden wir die Zeiten, in denen die Expansionsgeschwin- 
digkeit der Hülle auf die Hälfte bzw. auf ein Hundertstel abgenommen hat, so- 
wie die Hüllenradien zu diesen Zeiten. Als Dichte des interstellaren Mediums 
wurde ein Mittelwert von og = 3 : 10°?% g/cm?, für die Anfangsgeschwindigkeit 
der Hülle’v, = 1000 km/sec angenommen, t und r wurden aus den Gleichungen 
(27.7) bis (27.9) berechnet. Die Tabelle enthält drei Werte für die Hüllenmassen: 
10-5, 10- und 10 Mo. Die beiden ersten Werte entsprechen den Novahüllen, 
der letzte den Hüllen von Supernovae. 

Wir sehen, daß die Bremsung: der Novahüllen nach einigen Jahrzehnten 
merklich werden müßte. Dies wird jedoch allgemein nicht beobachtet. Die Nova 
'Aquilae 1918 z.B. dehnt sich schon 30 Jahre ohne Verlangsamung aus. Offen- 
sichtlich rührt das Fehlen einer merklichen Bremsung in diesem Falle von der 
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Tabelle 22 
M = 10? Mo M—= MMO M=OWNG 
elle 2 See 
v 2%, wi. 2, wu. 2, 10 
it in Jahren ...... 48 4500 102 9800 4800 450000 
r in parsec ....... | 0,04 


0,18 0,08 0,38 3,8 17,6 


relativ großen Masse der Novahülle her (10-* Wo). Eine andere mögliche Er- 
klärung besteht darin, daß es der Nova in der Zeit zwischen den Ausbrüchen 
nicht gelingt, den Bereich zu verlassen, aus dem die interstellare Materie durch 
den vorangegangenen Ausbruch schon ‚vertrieben‘ worden ist. 

Wenn der Ausbruch einer Nova an einem Ort mit erhöhter Dichte des inter- 
stellaren Mediums stattfindet, wird eine Bremsung der Hülle wahrscheinlicher. 
In diesem Zusammenhang ist die Nova Persei 1901 von großem Interesse, 
denn sie leuchtete, wie wir wissen, im Innern eines Staubnebels auf, den sie 
erhellte. OorT verglich Aufnahmen der Hülle dieser Nova aus den Jahren 1917 
und 1934 und entdeckte, daß die Hülle ihre Geschwindigkeit in dieser Zeit 
verlangsamte und an einigen Stellen sich deformiert hatte. Letzteres deutete 
er durch die Inhomogenität des Nebels. Interessant ist dabei, daß die defor- 
mierten Ränder der Hülle sehr hell sind. Nach der Ansicht von OorT wird 
dieses Leuchten durch Zusammenstöße der Hüllenatome mit den Staubteil-. 
chen des Nebels hervorgerufen. OorT sieht darin eine weitere Bestätigung für 
die Bremsung der Hülle. 


3. Die bei einem Novaausbruch freiwerdende Energie 


'Im ersten Abschnitt dieses Paragraphen haben wir die Masse bestimmt, die 
bei einem Novaausbruch ausgestoßen wird. Jetzt wollen wir die hierbei frei- 
werdende Energie berechnen. Sie setzt sich aus drei Anteilen zusammen: 


1. der Strahlungsenergie, 
2. der kinetischen Energie der Hülle, 
3. der Ablösungsenergie der Hülle vom Stern. 


Wir wollen diese drei Anteile gesondert betrachten. 
Die Strahlungsenergie ist durch die Gleichung 


Bug ji L(t) dt (27.10) 


gegeben, wobei L(t) die Leuchtkraft der Nova darstellt und die Integration sich 
über die ganze Zeitdauer des Ausbruchs erstreckt. Für jede Nova kann das 
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Integral (27.10) mit Hilfe der Lichtkurve ausgerechnet werden. Es zeigt sich, 
daß 
Estr s 10% — 10% erg 
ist. | 
Die kinetische Energie der Hülle ist gleich 


1 
Ein == Z Mvf. (27.11) 


Nimmt man an, daß die Hüllenmassen zwischen 10% und 10° g liegen und ihre 
Expansionsgeschwindigkeiten von der Größenordnung 1000 km/sec sind, so 
erhalten wir für Eyxm = 10**-10% erg. 
Zur Berechnung der Ablösungsenergie der Hülle vom Stern benutzt 
man die Gleichung 
M,M 


R o 


E ynst. = @ (27.12) 


Hierin setzen wir für die Massen der Novae Werte von der Größenordnung 
einiger Sonnenmassen ein. Der. Radius der Nova zur Zeit der Ablösung der 
Hülle soll gleich dem Radius nach dem Aufleuchten sein, d.h. R = 0,1 R„. Mit 
diesen Größen ergibt Gleichung (27.12) Eynst. * 10%-10% erg. 

Wir erhalten also für die Gesamtenergie bei einem Novaausbruch 10% bis 
10% erg. Eine solche Energiemenge wird von der Sonne in 10° bis 106 Jahren 
ausgestrahlt. 

Sehr wichtig ist die Frage nach den Schichten, aus denen die freigesetzte 
Energie eines Novaausbruches ‚stammt. Man kann hier zwei Annahmen 
machen: 


1: Die Energie wird in den tiefsten Schichten des Sterns frei und auf irgend- 
eine Weise nach außen transportiert, 


2. die Energie wird in den Oberflächenschichten des Sterns frei, die unmittel- 
bar unterhalb der abgestoßenen Hülle liegen. 


Es ist leicht zu zeigen, daß der Energietransport im ersten Falle nicht durch 
Strahlung erfolgen kann. Wäre dies der Fall, wären nicht weniger als eine Mil- 
lion Jahre erforderlich, bis die Energie durch den ganzen Stern gelangt. Außer- 
dem wäre auch zum Austritt der Energie nach außen eine Zeit von derselben 
Größenordnung nötig. Demnach würde man eine Explosion, die sich in den 
zentralen Bereichen des Sterns abspielt, in Form einer sehr geringen Zunahme 
der Leuchtkraft, die sich über einen enormen Zeitraum erstreckt, beobachten. 
Die Erscheinungen, die für Novaausbrüche charakteristisch sind, würden also 
gar nicht auftreten. 

Ein anderer Transportmechanismus der Explosionsenergie aus den Tiefen 
des Sterns nach außen, und zwar die Ausbreitung von Stoßwellen, wurde 
von L. E. Gurewıtsch und A.I. Lesepinskı [52] eingehend untersucht. 
Diese Autoren haben gezeigt, daß der Transport der Explosionsenergie an die 
Sternoberfläche dann nur 10 Minuten dauern würde. Eine Stoßwelle, die 
sich in einem Medium mit abnehmender Dichte ausbreitet, bewegt sich be- 
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schleunigt und kann an der.Oberfläche mit einer. Geschwindigkeit von einigen 
1000 km/sec austreten. 

Wahrscheinlicher ist jedoch.die zweite der oben erwähnten Hypothesen, nach 
der die Explosion am Ort der Ablösung der Hülle vom Stern selbst erfolgt. 
Würden wir die Struktur der Photosphäre des Sterns vor dem Aufleuchten gut 
kennen, so könnten wir unter Benutzung der bekannten Hüllenmasse die physi- 
kalischen Bedingungen am Ort der Ablösung bestimmen. Unser Überblick über 
den Zustand der neuen Sterne vor dem Aufleuchten reicht leider für solche 
Rechnungen noch nicht aus. 


4. Die Rolle des Helligkeitsausbruchs in,der Entwicklung des Sterns 


Von Mırn& wurde die Vermutung ausgesprochen, daß ein Novaausbruch die 
Umwandlung eines Hauptreihensterns in einen weißen Zwerg darstellt. Be- 
gründet wurde diese Annahme damit, daß die Novae nach dem Aufleuchten 
weiße Zwerge (mit einer absoluten Helligkeit von etwa + 5") vom Spektral- - 
typ Wour-RAYET sind. Wenn sich jedoch bei einem Novaausbruch tatsächlich 
ein Übergang des Sterns von einer Gleichgewichtskonfiguration (Hauptreihen- 
stern) in eine andere (weißer Zwerg) vollzieht, so müßte dabei eine gewaltige 
Energie, die gleich dem Unterschied zwischen den Gravitationsenergien beider 
Konfigurationen ist; frei werden. Größenordnungsmäßig müßte. diese Energie 
gleich 


AB -= Ga (z — 5) (27.13) 


sein, worin MM, die Sternmasse und R, bzw. R, die Radien vor und nach 
dem Aufleuchten sind. Bei einer Novamasse von der Größe einiger Sonnen- 
massen ergibt (27.13) AE = 10°° erg. Wir sahen inzwischen, daß beim Auf- 
leuchten gewöhnlicher Novae eine Energie von 10*5-104% erg frei’ wird, d.h. 
'10*.bis 10°mal weniger, als dies die Hypothese von MıLn# fordert. Dieser Wider- 
spruch ließe sich: beseitigen, wenn man annimmt, daß die frei werdende Gravi- 
tationsenergie zur Vergrößerung anderer Energiearten im Stern dient (z.B. zur 
Erhöhung der Temperatur im Sterninnern). Eine derartig genaue Kompensa- 
tion durch diese Energien, die nur einen verschwindenden Teil der freigesetzten 
Gravitationsenergie verbrauchen, ist jedoch wenig wahrscheinlich. 

Ein anderer Einwand gegen die MıuLn#sche Hypothese ergibt sich aus der 
Statistik der Novae. Es ist bekannt, daß im Andromedanebel im Mittel 
30 Novae pro Jahr aufleuchten. Die Zahl der in unserem Milchstraßensystem 
jährlich aufleuchtenden Novae ist anscheinend noch größer, doch ist eine ge- 
naue Schätzung schwierig, da nur die Novae der Sonnenumgebung beobachtet 
werden können. Nimmt man als mittleres Alter der Sterne 101% Jahre an, so 
müßten während der Lebensdauer des Milchstraßensystems nicht weniger als 
3.- 101! Novae aufgeleuchtet sein. Die Gesamtzahl der Sterne in unserem Milch- 
straßensystem beträgt jedoch annähernd 3 - 101%. Danach müßte jeder Stern 
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im Mittel 10 mal aufgeleuchtet sein. Wir wissen andererseits aber mit Sicherheit, 
daß die Sonne während 2 : 10° Jahren keine derartige Katastrophe erlebt hat, 
denn diese hätte zum Schmelzen der Erdrinde geführt, was sich jedoch während 
dieser Zeit nicht ereignet hat. Man kann annehmen, daß auch andere sonnen- 
ähnliche Sterne keine Ausbrüche während Zeiten gleicher Größenordnung, er- 
litten haben, was die Zahl der Ausbrüche, die auf die übrigen Sterne kämen, 
noch erhöhen würde. Man kommt also zu dem Schluß, daß es eine spezielle 
Klasse von Sternen gibt, die sehr viele Male aufleuchten. Wie wir uns erinnern, 
wurde eine derartige Vermutung schon auf Grund der Analogie zwischen den 
typischen und wiederkehrenden Novae geäußert. 

Diese Überlegungen, die gegen die Hypothese von MILNE sprechen, führten 
zu einem Ersatz dieser Hypothese durch die Annahme, daß ein gewöhnlicher 
Stern nicht durch einen einzigen Novaausbruch in einen weißen Zwerg um- 
gewandelt wird, sondern durch eine ganze Reihe derartiger Ausbrüche. In 
ihrer allgemeinsten Form wurde diese Hypothese von B. A. WoRONZoW- 
WELJAMINOWw [43, Heft 2 u. 3] entwickelt. | 

Vor allem lenkte B. A. WoRONZowW-WELJAMINOW die Aufmerksamkeit 
darauf, daß die Novae in den Zeiten zwischen den Ausbrüchen (d.h. also in 
ihrem Normalzustand) sehr unterschiedliche Leuchtkräfte besitzen, sie also im 
HERrTZsPRUNnG-RusserL-Diagramm den Bereich von den Wour-RAYkr- 
Sternen bis zu den blauen und weißen Zwergen besetzen. Eine genauere Be- 
handlung dieses Problems führte zur Entdeckung einer neuen kontinuierlichen 
Folge im HERTZSPRUNG-RusseLL-Diagramm, die nach B. A. WoORONZoW- 
WELJAMINOW die weiß-blaue genannt wird. Diese Frage beginnt bei den Ster- 
nen vom Typ O und B, führt über die Sterne des WoLr-Raver-Typs zu den 
wiederkehrenden und gewöhnlichen Novae und endet beiden blauen und weißen 
Zwergen. Da die Massen der Sterne vom Typ O etwa. 40 Mo, die der Sterne vom 
Worr-Rayer-Typ etwa 10 Mo und die Massen der weißen Zwerge etwa eine 
Sonnenmasse oder weniger betragen, so äußerte B. A. WoRONZOW-\VELJA- 
MINOwW die Vermutung, daß die weiß-blaue Folge eine Entwicklung charak- 
terisiert: die massereichsten Sterne bewegen sich, indem sie Masse verlieren, 
im Laufe ihrer Entwicklung längs dieser Folge und werden letzten Endes in 
weiße Zwerge umgewandelt. Der Massenverlust vollzieht sich anfänglich in 
Form eines kontinuierlichen Stroms, später durch Ausbrüche, zwischen denen 
die Zeitintervalle immer größer werden. 

Ohne Zweifel ist die Tatsache der Existenz einer weiß-blauen Folge im 
HERTZSPRUNG- RuSSELL-Diagramm von großem Interesse. Doch kann der da- 
mit verbundenen Entwicklungshypothese heute nicht zugestimmt werden. 
Gegen sie sprechen folgende Einwände [22], [53]: 


1. Wir nehmen an, daß sich die Sterne vom Spektraltyp O in WoLr-RAYErT- 
Sterne, dannin Novae und schließlich in weiße Zwerge umwandeln. Da die WoLrF- 
RAYET-Sterne und Novae sehr intensiv Masse verlieren, so istihre „Lebensdauer“ 
relativ klein (105-1059 Jahre für WoLr-RAver-Sterne und 107-108 Jahre für 
Novae). Es ist klar, daß sich während einer so kurzen Zeit weder die Verteilung 

der Sterne im Raum noch die Verteilung ihrer Geschwindigkeiten merklich 
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ändern kann. Daher müßten alle Objekte der weiß-blauen Folge annähernd 
gleicheräumliche und kinematische Charakteristika aufweisen. Die Beobachtung 
spricht jedoch gegen diesen Schluß. | 


2. Wir wenden uns den Begleitern der Sterne der weiß-blauen Folge zu. Es 
ist bekannt, daß die O- und WoLr- RAYET-Sterne sehr oft Doppelsterne bilden, 
wobei ihre Begleiter heiße Riesen sind. Die Novae besitzen dagegen keine Be- 
gleiter, oder es sind dies nur sehr schwache Sterne. Jedenfalls wurde bis heute 
nur für Nova Hereulis diese Duplizität festgestellt. Die weißen Zwerge sind nun 
aber wieder Begleiter der verschiedensten Sterne (z. B. des Sirius, des langperio- 
dischen Veränderlichen Mira, usw.). Nimmt man:nun eine Entwicklung der 

. Sterne der weiß-blauen Folgelängs dieser Folge an, so wird es sehr schwierig, die 
Entwicklung ihrer Begleiter zu erklären. 


 So-können wir also heute noch nichts Bestimmtes über die Rolle des Auf- 
leuchtens in der Entwicklung der Sterne aussagen. Wir unterstreichen nur noch 
einmal, daß sich die aufleuchtenden Sterne ihrer Charakteristik nach stark von 
den übrigen Sternen unterscheiden. Sonnenähnliche Sterne z.B. können nicht 
aufleuchten. | 
"Wir wollen noch einige Worte über die Supernovaausbrüche sagen. Wenden 
wir auf diese die Gleichungen des vorangegangenen Abschnitts an, so erhalten wir 
für die beim Ausbruch einer Supernova frei werdende Energie etwa 10°° erg. 
Diese Energie ist schon mit der Gravitationsenergie des Sterns vergleichbar 
(wenn die Masse einer Supernova die Sonnenmasse nicht um ein Vielfaches 
übertrifft). Außerdem ist die Masse, die bei einem Supernovaausbruch ausge- 
stoßen wird, der Sternmasse vergleichbar (wiederum unter der Voraussetzung, 
daß die Supernovamasse von der Größenordnung der Sonnenmasse ist). Man 
könnte daher annehmen, daß sich bei einem Supernovaausbruch der Übergang 
des Sterns von einer Gleichgewichtskonfiguration in eine andere, die sich von 
der ersten wesentlich unterscheidet, vollzieht. Es wäre z.B. nicht ausgeschlos- 
sen, daß ein Supernovaausbruch den Übergang eines gewöhnlichen Sterns in 
den Zustand eines weißen Zwergs charakterisiert. Jedoch erfolgen Supernova- 
ausbrüche zu selten, als daß auf diesem Wege alle im Milchstraßensystem vor- 
handenen weißen Zwerge innerhalb von 101% Jahren entstehen könnten. 


KAPITEL VI 
Sterne mit hellen Spektrallinien 


$ 28. Das Zustandekommen von Emissionslinien 
l. Sterne vom Spektraltyp WoLr-RAYETt, PCygni und Be 


Dieses Kapitel ist im. wesentlichen den Sternen der frühen Spektralklassen 
mit Emissionslinien im Spektrum gewidmet, d.h. Sternen vom Spektraltyp 
WouLr-RAyEr, PCygni und Be. Diese Sterne sind heute genauer untersucht 
als die Sterne der anderen Typen mit Emissionslinien. Dies ist im wesentlichen 
dadurch begründet, daß die sich in den Atmosphären der genannten Sterne ab- 
spielenden physikalischen Prozesse weniger kompliziert sind. 

Wour-RAYET-Sterne entsprechen ihrem .Anregungs- und Ionisationsgrad 
nach den Sternen vom Spektraltyp O. Ihre Spektren bestehen aus breiten 
hellen Bändern von H, He I, He II, CIII, N III und anderen Atomen mit sehr 
hohen lonisationspotentialen, die. einem kontinuierlichen Untergrund über- 
lagert sind. Am violetten Ende einiger dieser hellen Bänder sind schwache Ab- 
sorptionslinien sichtbar. Die Breite der hellen Bänder beträgt einige zehn Äng- 
ström, und ihre Intensität im Innern übertrifft die des kontinuierlichen Spek- 
trums zuweilen um das Zehn- bis Zwanzigfache. Infolgedessen ist die Energie, 
die vom Stern in den hellen Linien ausgestrahlt wird, der im kontinuierlichen 
Spektrum (im sichtbaren oder photographischen Bereich) ausgestrahlten ver- 
gleichbar. In Abb.66 sind einige Mikrophotogramme von Spektren einzelner 
Wour-RAYEr-Sterne wiedergegeben. 

Eine wichtige Besonderheit der Spektren der WoLr- RAYET-Sterne ist ihre 
Einteilung in zwei Reihen (in Wirklichkeit nicht ganz streng): eine Stick- 
stoff- und eine Kohlenstoffreihe. In den Spektren der ersten Reihe sind die 
Linien des Stickstoffs in den verschiedenen lonisationsstufen vertreten, es 
finden sich aber keine Bänder von Kohlenstoff und Sauerstoff. In den Spektren 
der zweiten Gruppe treten die Bänder des Kohlenstoffs und Sauerstoffs in den 
verschiedenen Ionisationsstufen auf, aber es fehlen die des Stickstoffs. Hin- 
sichtlich des Anregungs- und lonisationsgrades der Atome ähneln sich beide 
Reihen. Offensichtlich haben wir es hier mit realen Unterschieden in der chemi- 
schen Zusammensetzung der Sterne zu tun. 

Im letzten Jahrzehnt wurden einige spektroskopische Doppelsterne mit 
WOoLF-RAYET-Komponenten entdeckt, worunter das System HD 193576 sich 
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außerdem als bedeckungsveränderlich erwies. Das Studium dieser Doppel- 
sternsysteme gab wertvolle Aufschlüsse über die WoLr-RAYET-Sterne. Spe- 
ziell wurde festgestellt, daß ihre Massen in der Größenordnung von 10 Sonnen- 
massen liegen. 

Die absoluten Helligkeiten der WoLr-RAvEr-Sterne liegen bei — 3". Diese 
Sterne gehören zu den hellsten Objekten des Milchstraßensystems. Wie wir 
schon wissen, besitzen auch Novae einige Jahre nach ihrem Aufleuchten und 


die Zentralsterne mancher planetarischer Nebel ein WoLr- RAYET-Spektrum. 
Diese Sterne haben jedoch eine wesentlich geringere absolute Helligkeit als die 
„gewöhnlichen“ WoLr-RAYEr-Sterne; sie beträgt im Mittel + 5". . | 

Den WoLr-RAYET-Sternen nahe stehen die Sterne vom Typ P Cysni, die 
zur Spektralklasse B gehören. In den Spektren dieser Sterne treten ebenso wie 
bei den WoLF-RAYErT-Sternen Emissionslinien auf, die annähernd symmetrisch 
zur Linienmitte liegen und an ihrer violetten Seite von Absorptionslinien be- 
gleitet sind (Abb.67a). Im Unterschied zu den Spektren der Wour-RAYEr- 
Sterne ist hier jedoch die Breite der Emissionslinien nicht so groß, und im 
Gegensatz dazu sind die Absorptionslinien intensiver. 

Die Sterne vom Typ P Cygni sind nicht die einzigen Vertreter der Spektral- 
klasse B mit Emissionslinien. Der weitaus größere Teil dieser Sterne (man be- 
zeichnet sie einfach als Typ Be) besitzt Linienkonturen, wie sie in Abb.67b 
und 67c zu sehen sind. Diese Konturen lassen sich wie folgt charakterisieren: 
Einer breiten und nicht sehr tiefen Absorptionslinie überlagert sich eine weniger 
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breite Emissionslinie ; letztere ist in einigen Fällen einfach, in anderen doppelt. 
Die Spektren vom Typ Be ändern sich im Laufe der Zeit nicht unbeträchtlich. 
Beispielsweise variieren die relativen Intensitäten der Komponenten der Emis- 
sionslinien, die zuweilen sogar ganz verschwinden, so daß der Be-Stern zum 
normalen B-Stern wird. Zusammen mit den spektra- 

len Änderungen wird auch eine geringe Helligkeits- 

schwankung des Sterns beobachtet. 


3. Das Ausströmen von Materie aus dem Stern 


Die Beobachtungsdaten der Sterne vom Typ Worr- 
Rayer und P Cygni führen zu dem Schluß, daß 
aus diesen Sternen kontinuierlich Materie ausströmt. 


Wir wollen für diese grundlegende Tatsache Beweise 
1. Die Konturen der Linien in den Spektren der 


a) 
6) 
anführen. | 
Sterne vom Typ P Cygni und WoLr-RAyvEr haben f 2 
eine Form, wie sie in Abb.67a wiedergegeben ist. 
c) 


Diese Konturen lassen sich am natürlichsten dadurch 

erklären, daß die Linien in Atmosphären entstehen, " 

die vom Stern ausgestoßen werden. Dabei werden in- Abb. 67 

folge des DorrLer-Effekts die Emissionslinien verbrei- 

tert, und die Absorptionslinien, die in den dem Beobachter zugekehrten Schich- 
ten der Atmosphäre zustande kommen, sind nach Violett verschoben. 


2. Analoge Konturen besitzen die Linien in den Spektren der Novae, also 
Objekten, bei denen das Ausstoßen von Materie keinem Zweifel unterliegt. Im 
Unterschied zu den Novaspektren ändern sich jedoch die WoLFr- RAYET- und 
P-Cygni-Spektren nicht merklich im Laufe der Zeit. Dieser Umstand zwingt zu 
der Annahme, daß wir es hier nicht mit einem Ablösen und Entfernen der Hülle 
vom Stern zu tun haben, sondern mit einem kontinuierlichen Materieausstoß 
von der Oberfläche des Sterns. Infolge dieses Prozesses bilden sich um die 
Sterne ausgedehnte Atmosphären, deren Materie ständig erneuert wird. 


3. Wenn die Verbreiterung der Emissionslinien durch den DorrLer-Effekt 
hervorgerufen wird, so muß die Breite einer Linie gleich AA = 2 — / sein, wobei 


v die Ausstoßgeschwindigkeit der Materie und c die Lichtgeschwindigkeit ist. 
Diese Abhängigkeit zwischen der Linienbreite AA und der Wellenlänge A ist tat- 
sächlich in den Spektren von WoLr-RAYET- und P-Cygni-Sternen erfüllt. Wir 
haben dadurch die Möglichkeit, die Ausstoßgeschwindigkeit der Materie zu be- 
stimmen. Sie ergibt sich zu etwa 1000.km/sec für WoLr-RAYEr-Sterne und 
etwa 100 km/sec für Sterne vom Typ P Cygni. 


4. Einige der WoLr-RAyvEr-Sterne sind Komponenten enger Doppelsterne. 
Hier deuten die spektroskopischen und photometrischen Befunde darauf hin, 
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daß sich die Begleiter der WoLFr-RAYET-Sterne in den ausgedehnten Atmo- 
sphären bewegen, die diese Sterne umgeben. 

Die Existenz ausgedehnter Atmosphären bei Sternen vom Typ Wour- 
RaAyer und P Cygni macht die Hypothese über das Zustandekommen der Emis- 
sionslinien in den Spektren dieser Sterne durch Fluoreszenz, im großen und 
ganzen so, wie sie in den planetarischen Nebeln verläuft, ganz natürlich. Be- 
kanntlich ist für das Entstehen der Fluoreszenz ein kleiner Wert des Ver- 
dünnungsfaktors der Strahlung notwendig. Diese Bedingung ist in den aus- 
gedehnten Atmosphären der betrachteten Sterne so gut wie erfüllt. Es ist jedoch 


Tabelle 23 


Stern Hel He II 
HD 192163 1815 ‘1550 
177230 785 520 
192103 . 1290 975 


184738 1075 540 


zu bemerken, daß der Verdünnungsfaktor in diesen Atmosphären bei weitem 
nicht so klein wie in den Nebeln ist. Wir werden weiterhin sehen, daß infolge- 
dessen der Prozeß des Leuchtens der ausgedehnten Sternatmosphären wesent- 
lich komplizierter. als das Nebelleuchten wird. 

Sehr wichtig ist, zu wissen, ob eine merkliche Beschleunigung oder Bremsung 
der Atome, die von den Sternen ausgestoßen werden, existiert. Eine erste 
Orientierung darüber kann man sich aus der Analyse der. Linienkonturen 
(siehe Abschnitt 3) verschaffen. Eine andere Methode zur Lösung dieser Frage 
ist die folgende: Da sich der Leuchtvorgang in den betrachteten Hüllen im 
Prinzip nicht von dem Leuchten der planetarischen Nebel unterscheidet, muß 
in diesen Hüllen dieselbe Strahlungsschichtung vorhanden sein wie in den 
Nebeln. Die Linien der Atome mit hohem Ionisationspotential müssen also in 
tieferen Schichten der Hülle entstehen als die Linien mit niedrigerem Ioni- 
sationspotential. Bei Vorhandensein eines Geschwindigkeitsgradienten in der 
Hülle müßten dann die Emissionslinien der verschiedenen Atome eine unter- 
schiedliche Breite besitzen. Dabei wird die Linienbreite mit dem Ionisations- 
potential zunehmen, wenn sich die Atome in der Hülle verlangsamt bewegen, 
und abnehmen, wenn eine Beschleunigung der Atome stattfindet. Die beob- 
achteten Breiten von Emissionslinien des He I (A=5875Ä) und Hell 
(A = 5411 Ä) in den Spektren einiger WorLr-Ray#r-Sterne finden sich in 
Tabelle 23. Aus der Tabelle ist zu ersehen, daß die Linien des neutralen Heliums 
breiter sind als die des ionisierten. Nach dem eben Gesagten bedeutet dies, daß 
die Atome in der Atmosphäre der WoLr- RAYET-Sterne beschleunigt werden. 
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Wichtig ist auch eine Abschätzung der Materiemenge, die in der Zeiteinheit 
aus dem Stern ausströmt. In der Zeit dt tritt durch ein Oberflächenelement im 
Abstand r vom Zentrum des Sterns eine Materiemenge o(r)v(r)di hindurch, 
wobei o(r) die: Dichte und v(r) die Geschwindigkeit am betrachteten Ort 
der Hülle ist. Die Materiemenge, die durch eine Kugeloberfläche vom Ra- 
dius r in der Zeit di austritt, ist dann 


IM = Anr?o(r)v(r)dt. (28.1) 


d 
Zur Abschätzung von _ setzen wir für r den Radius der Photosphäre und für 


o(r) den Wert der Dichte, wie er für die untere Grenze der umkehrenden Schicht 
gilt, d.h. eine Dichte von der Größenordnung 10-1! g/cm? (dieser Wert von o 
wird im folgenden noch präzisiert). Aus Formel (28.1) erhalten wir, daß ein 
Stern vom WoLr-RAYa#rt- oder P-Cygni-Typ im Jahr eine Masse verliert, die 
genähert 10-5 Sonnenmassen gleich ist. Ein derart enormer jährlicher Massen- 
verlust spricht vor allem dafür, daß ein Stern nur verhältnismäßig kurze Zeit 
im WoLr-RAYvEr- oder P-Cygni-Stadium verweilen kann. 

Daß man auch bei den Be-Sternen ein Ausströmen von Materie und aus- 
gedehnte Atmosphären annehmen muß, geht sowohl auf das Vorhandensein von 
Emissionslinien in ihren Spektren als auch auf eine Reihe weiterer spektraler 
Besonderheiten zurück. Wir wollen allerdings vorläufig nur auf eine dieser 
spektralen Eigenarten hinweisen: Nach den Konturen der breiten Absorptions- 
linien zu schließen, gehören die Be-Sterne zu den schnell rotierenden Sternen. 
Ihre Rotationsgeschwindigkeiten erreichen am Äquator einige 100 km/sec. Die 
Materie, die aus dem Stern geschleudert wird und die ausgedehnte Atmo- 
sphäre bildet, nimmt selbstverständlich auch an der Rotation teil. Dadurch er- 
klärt sich die Verbreiterung der Emissionslinien, die in der Hülle durch Fluores- 
zenz. entstehen. Die Rotationsgeschwindigkeit der ausgeschleuderten Materie 
nimmt jedoch mit ihrer Entfernung vom Stern ab (wegen der Erhaltung des 
Drehimpulses). Infolgedessen besitzen die Emissionslinien geringere Breite als 
die Absorptionslinien, denen sie sich überlagern. 

Anscheinend fördert die schnelle Rotation der Be-Sterne das Ausstoßen der 
Materie aus dem Stern, jedoch kann man sie nicht als Ursache dieses Materie- 
ausstoßes annehmen. Dies folgt daraus, daß das Emissionsspektrum der Be- 
Sterne unregelmäßige zeitliche Änderungen erfährt (und zuweilen sogar ganz 
verschwindet). Demnach trägt auch das Ausstoßen der Materie aus den Be- 
Sternen einen unregelmäßigen Charakter, was nicht möglich wäre, wenn die 
Materie infolge der Rotation ausströmte. | 

Der Materiestrom aus den Be-Sternen ist relativ gering, denn mit Ausnahme 
einzelner Fälle übt die Hülle kaum einen Einfluß auf die Energieverteilung im 
kontinuierlichen Spektrum des Sterns aus. In erster Näherung kann man das 
Spektrum eines Be-Sterns als Überlagerung von Emissionslinien über ein mehr 
oder weniger normales B-Spektrum ansehen. Die Hülle der Be-Sterne spielt 
also die Rolle der höchsten Atmosphärenschichten. In dieser Hinsicht unter- 
scheiden sich die Be-Sterne von den Sternen des Typs WoLFr-RAvEr und 
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P Cygni, deren Hüllen den Stern ‚selbst‘ unsichtbar machen. Die Hüllen. der 
Wour-RAYET- und P-Cygni-Sterne sind so mächtig, daß sie nicht nur die Rolle 
der Atmosphäre, sondern auch die der Photosphäre spielen. Im weiteren wollen 
wir jedoch, wenn wir von den Hüllen der WoLr-RayYE&r-Sterne sprechen, nur 
diejenigen ihrer Schichten verstehen, in denen die Spektrallinien entstehen, 
d.h. die Atmosphäre. Von den Hüllen der WoLr-RAyEr-Sterne und von den 
Photosphären, wo das kontinuierliche Spektrum entsteht, wird in $ 33 die 
Rede sein. 


3. Die Konturen der Emissionslinien 


Einen wertvollen Überblick über den Bewegungscharakter der aus dem 
Stern ausgestoßenen Materie gibt uns das Studium der Konturen der Emissions- 
linien in den Sternspektren. 

‚Die theoretische Erfassung der Linienkonturen, die in einer sich bewegenden 
Hülle gebildet werden, bereitet große Schwierigkeiten. In dem Falle jedoch, in 
dem die Geschwindigkeit der Hülle die mittlere thermische Ge- 
schwindigkeit der Atome wesentlich übertrifft, können die Linien- 
konturen ziemlich leicht berechnet werden. Man kann dann alle Faktoren, die 
die Kontur der Linie beeinflussen, außer der 
Bewegung der Hülle selbst vernachlässigen. Nur 
in diesem Falle läßt sich auch die umgekehrte 
Aufgabe hinreichend genau lösen, nämlich das 
Auffinden der Parameter, die die Bewegung der 
Hülle charakterisieren, aus den beobachteten 
Linienkonturen. 

Man kann annehmen, daß dieser Fall in sehr 
guter Näherung in den Hüllen der Sterne vom 
Typ WoLr-Raver, PCygni und Be (und auch 
denen der Novae) realisiert ist. Wir wollen ihn 
daher im weiteren betrachten. 

Wir wählen ein Koordinatensystem XYZ mit 

Abb. 68 dem Ursprung im Sternzentrum. Die Z-Achse sei 

auf den Beobachter zu gerichtet. Um die Kontur 

einer Emissionslinie zu bestimmen, die beim Übergang eines Atoms aus. dem. 

k-ten in den i-ten Zustand entsteht, berechnen wir zunächst die Intensität der 

Strahlung 7,,(&, y,v) mit der Frequenz » in der Linienmitte, die von einem 

Punkt der Sternscheibe mit den Koordinaten x, y ausgeht (Abb.68). Die Ge- 

samtenergie, die in der Frequenz » in der Richtung zum Beobachter (in der 
Raumwinkeleinheit) ausgestrahlt wird, ist dann durch die Gleichung 


= (x, y,v)dxdy (28.2) 
bestimmt. 


Wir wissen zunächst nicht, ob die Hülle für Strahlung in der gegebenen 
Linie durchsichtig oder undurchsichtig ist. Daher führen wir neben dem Volu- 
men-Emissionskoeffizienten &,,(v — v;,) den Volumen-Absorptionskoeffizien- 


Inloyv) 
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ten.«,,(v» — vi;) in unsere Betrachtung ein. Hierin ist v;,die Frequenz der Linien- 
mitte, die von dem gegebenen Volumenelement, das sich relativ zum Beob- 
achter bewegt, ausgestrahlt wird. Diese Frequenz ist gegenüber der Frequenz 
v,„in der Mitte einer Linie, die in einem für den Beobachter ruhenden Volumen- 
element entsteht, um - | 
Vik — = Zi (28.3) 
verschoben. Dabei ist v, die Projektion der Geschwindigkeit des betrachteten 
Volumenelements auf die Z-Achse; &,, ist der Zahl n,(x, y,z) der strahlen- 
den Atome in 1 cm? und «,, der Zahln,(x,-y, 2) der absorbierenden Atome pro 
cm? proportional. 
Für die Intensität /,,(x, y, v) der Strahlung haben wir somit 


+© co 
| - [rl 2) dz 
],,(&; Yy,») = 5, — vir)e? dz. (28.4) 


co 


Bei der Aufstellung der Gleichung (28.4) wurden keinerlei Annahmen über 
das Geschwindigkeitsfeld in der Hülle gemacht. Wir nehmen jedoch jetzt in 
Einklang mit dem oben Gesagten an, daß die Geschwindigkeit der Hülle die 
Wärmebewegung der Atome wesentlich übertrifft. Wir können dann ohne be- 
sonderen Verlust an Genauigkeit die komplizierten Funktionen &,, und «,, der 
Frequenz durch einfachere ersetzen. Wir nehmen an, daß e,, und «,, nur.im 


Frequenzintervall »;, — — = bis v;, + = von Null verschieden und konstant 


und außerhalb dieses Intervalls gleich Null sind. Hierbei ist 
Av;; —— 2 (28.5) 


mit u als mittlerer thermischer Geschwindigkeit der Atome. 

Unter den gemachten Voraussetzungen ist es klar, daß die Strahlung der 
Frequenz » nicht von der ganzen Hülle zum Beobachter gelangt, sondern nur 
von einem gewissen Bereich, der zu beiden Seiten einer Oberfläche gleicher 
Radialgeschwindigkeiten liegt, die der Frequenz » entsprechen. Bis Gleichung 
dieser Oberfläche hat die Form 


vv VYy = Ay, %Y, 2)» (28.6) 


Wie leicht einzusehen ist, liegen die Grenzen des erwähnten Gebiets in Rich- 
tung des Visionsradius (d.h. der Z-Achse) in einem Abstand von der Fläche 


(28.6), der einer Frequenzänderung von — entspricht. Somit erhalten wir 


i 
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an Stelle der Gleichung (28.4) 


22 2, 


I,,(2, y,v) = ee ? dz, (28.7) 
wobei sich die Integrationsgrenzen z, und z, aus den Bedingungen 
Av, v 
Re = = yet ulm, y,2), | 
(28.8) 
Av, y; 
vr > — Ze Az Y, 2%) | 


ergeben [oder aus Bedingungen, die sich von (28.8) durch das Vorzeichen von 
Yır 
2 
Es ist unter den gemachten Voraussetzungen weiter klar, daß die ‚Dicke‘ der 
Schicht, die Strahlung der Frequenz » aussendet (d.h. die Differenz 2, — z,), rela- 
tiv klein sein wird (einzelne Stellen ausgenommen). Dies erlaubt uns, &,, und e,, 
in dieser Schicht als konstant und gleich ihren Werten auf der Oberfläche (28.6) 
anzunehmen. Führt man die Integration in Gleichung (28.7) aus, so findet man 


unterscheiden]. 


Inte, 9,9) = Ef era], (23.9) 
ik 


Die Differenz 2, — 2, erhält man aus den Bedingungen (28.8). Berechnet man 
eine davon aus der anderen und setzt | 


Ov 
v,(%, %, 2%) — v,(X, y, 2) = BD (22 — 2)» (28.10) 
so erhält man 
Y;;|9V | 
Ay;; = En dr (29 — 21) 5 (28.11) 
Mit (28.5) ergibt dies 
2u e 
Be 22 (28.12) 
02 


Wir müssen nun den erhaltenen Ausdruck für I, ,(x, y, v) in Gleichung (28.2) 
einsetzen, die uns die Gesamtenergie 6,,(v) angibt, die von der Hülle in der Fre- 
quenz » ausgestrahlt wird. Unter Berücksichtigung von (28.12) findet man 


2u 
2 9% ik 
8.0) = «| — e [92 Fe (28.13) 


Kr = 


Hier erstreckt sich die Integration über die Oberfläche (28.6). 
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Die in Gleichung (28.13) eingehenden g,, und «,, lassen sich bekanntlich wie 
folgt durch die Konzentrationen der absorbierenden und emittierenden Atome 
n, und n, ausdrücken: 


ee, (28.14) 
4 Av;, 
u. Birhvn (| _ Am (28.15) 
“ AvigE 9x R 


Hierin sind die A,, und B,, die Eınsterwschen Übergangswahrscheinlich- 
keiten. Unter Beachtung der zwischen A,, und B,, bestehenden Beziehung er- 
halten wir: | 


&; >hy? 1 
a Al ze en (28.16) 
Krk C Ir RN, 1 

9; 7% 


Es sei darauf hingewiesen, daß Gleichung (23.16), wie es auch sein muß, in das 


Prancksche Gesetz übergeht, wenn "% sich nach der BoLTZMANRN-Gleichung 
bestimmen läßt. " 

Es ist somit zur Berechnung der Kontur einer Emissionslinie, d.h. der Größe 
&,,(v), notwendig, sowohl die Geschwindigkeitsverteilung in der Hülle als auch 
die Verteilung der absorbierenden und emittierenden Atome zu kennen. Im 
folgenden Abschnitt werden wir zeigen, wie man den Anregungsgrad der Atome 
in den verschiedenen Teilen der Hülle bestimmt. Dadurch ist dann die Auf- 
gabe der Berechnung der Linienkonturen im Prinzip vollständig gelöst. Wir 
wollen hier noch einige allgemeine Überlegungen anschließen, die für beliebige 
Hüllen Geltung haben. 

Vor allem ist zu bemerken, daß die Hülle in zwei Bereiche eingeteilt werden 
kann: einen, der für die Strahlung der betrachteten Linie durchsichtig ist, und 
einen, der für diese Strahlung undurchsichtig ist. Im ersten ist a >1 

4 

02 

im zweiten < 1. Infolgedessen kann man das Integral (28.13) näherungsweise 

in zwei Teile zerlegen, und zwar erstens in ein Integral jenes Teils der Ober- 
fläche (28.6), der im undurchsichtigen Bereich liegt: 


hr, /[ dxdy 
&r) = — ge (28.17) 
BL es Zee | 


9 N 


und zweitens in ein Integral des Teils der Oberfläche (28.6), der im durchsich- 


tigen Bereich liegt: 
„ (v) Ari I h Y;x 
a Yır 


——  dedy. (28.18) 
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Es-ist klar, daß für die einen Frequenzen im Innern einer gegebenen Linie 
6,9). überwiegt, für die anderen 6; (v). 

Von großem Interesse ist auch die folgende Frage: Kann man aus den 
obachteten Linienkonturen auf die Gesamtdurchsichtigkeit der Hülle für 
Strahlung in diesen Linien schließen? Es ist leicht einzusehen, daß dies dann 
sicher der Fall sein wird, wenn wir die Konturen zweier Linien haben, die 
beim Übergang eines Atoms von einem gemeinsamen oberen Niveau in zwei 
verschiedene niedrigere entstehen. Ist die Hülle vollständig durchsichtig für 
Strahlung in den betrachteten: Linien, so folgt aus Gleichung (28.18), daß die 
Intensitäten i im Innern der Linien für entsprechende Punkte (d.h. für gleiche 


Werte von an einander proportional werden. Findet dagegen in der Hülle 


eine Aersuior der Strahlung in den Linien statt, so wird, wie Gleichung 
(28.17). zeigt, diese Proportionalität nicht erfüllt werden. Folglich kann man 
aus dem Bestehen der erwähnten. Pröportionalität auf die Gesamtdurchsichtig- 
keit der Hülle für die Strahlung in den. gegebenen Linien schließen. _ 

Es ist jedoch nicht immer möglich, zwei Linien mit gemeinsamem oberem 
Niveau zu beobachten, und dies ist auch gar nicht notwendig. ‚Zur Lösung der 
gestellten Frage ist es ausreichend, die Konturen einiger Linien ein und des: 
selben Atoms zu haben. Ist die Hülle vollkommen durchsichtig für Strahlung 
in den Nebenserien des betrachteten ‚Atoms, so erfolgt das Leuchten der Hülle 
in den Linien dieses Atoms genauso, wie esin den Nebeln geschieht, d.h. durch 
Photoionisation aus dem Grundzustand und nachfolgende Rekombination. 
Hierbei wird das Verhältnis der Zahl der Übergänge in einer beliebigen Linie 
zur Gesamtzahl der Rekombinationen an allen Orten der Hülle das gleiche 
sein. Mit anderen Worten, n, kann in der Form n, = 2,n,n* dargestellt werden, 
wobei 2, sich innerhalb der Hülle nicht ändert. Demzufolge werden für eine 
Hülle, die in den Linien der Nebenserien vollständig durchsichtig ist, die In- 
tensitäten im Innern der Linie die oben 'erwähnte Proportionalitätsbedingung 
wiederum befriedigen. 

Wir betrachten jetzt einen Sonderfall, der wichtig für die Anwendung ist. 
Wir nehmen an, daß aus dem Stern in allen Richtungen mit gleicher Intensität 
Materie ausströmt. Wir bezeichnen mit v(r) die Geschwindigkeit.der Materie 
im Abstand r vom Sternzentrum und mit öden Winkel zwischen der Bewegungs- 
richtung der Materie und der Richtung zum Beobachter. Dann ist die Projek- 
tion der Geschwindigkeit auf den Visionsradius gleich v, = v(r) cos. Daraus 
ergibt sich leicht 


dv ® 
— — — 0089 +4 — sind. 28. 
7 Fr A „ sin“d (28.19) 


Wir haben in diesem Fall an Stelle von (28.13) 


Pr: e ; j ZBuoik 
dv 2 , 2 . 
8.) = 2| . ı ee >| ada (28.20) 
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mit | 
a — rsin®. (28.21) 


Die Integration in Gleichung (28.20) erstreckt sich über die Oberfläche gleicher 
Radialgeschwindigkeiten: 
v(r) 


ee Ya sd. (28.22) 


Ändert sich die Geschwindigkeit der Materie in der Hülle nicht, so nimmt die 
Gleichung (28.20) folgende Form an: 


_2uraik 
6;,(0) = ameine [Si —e ne rar (23.23) 
ik 
worin 
ee (28.24) 


ist. Aus (28.23) erhalten wir für den Fall vollständiger Durchsichtigkeit der 
Hülle 


Eu) = An 6, 12dr (28.25) 


und für den Fall vollständiger Undurchsichtigkeit 


E,,0) = 2nsin?# | rdr (28.26) 


47 


oder unter Berücksichtigung von (28.24) 


&,,0) = 21 = (ray (fa rar. (28.27) 


Y;r Rx 


Somit ergibt eine vollständig durchsichtige Hülle Emissionslinien mit recht- 
winkligen Konturen (a) und eine vollständig undurchsichtige Hülle Emissions- 
linien mit parabolischen Konturen (b) (siehe Abb. 69). 

Man kann sich vorstellen, daß bei den WoLr-RAYEr-Sternen ein solcher 
kontinuierlicher Materiestrom mit gleicher Stärke nach allen Richtungen vor 
sich geht. Ausführliche Untersuchungen der Linienkonturen in den Spektren 
dieser Sterne haben gezeigt, daß in einem Falle (beim Stern HD 193793) die 
Linienkonturen Rechteckgestalt haben. Dies zeugt von einer vollständigen 
Durchsichtigkeit der Hülle für Strahlung in diesen Linien und von dem Fehlen 
eines Geschwindigkeitsgradienten in der Hülle. Im allgemeinen jedoch sind die 
Konturen der Emissionslinien abgerundet, was man als Beschleunigung oder 
Bremsung der aus dem Stern ausströmenden Atome wie auch als Undurch- 
sichtigkeit der Hülle für die Strahlung in diesen Linien deuten kann. Ein Ver- 
gleich der Konturen der Linien des ionisierten Heliums A = 4686, 5411, 4340 Ä 
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im Spektrum des Sterns HD 192163 hat gezeigt, daß die Ordinaten der Kon- 
turen in entsprechenden Punkten einander proportional sind. Man muß daher 
auf die erste der beiden erwähnten Möglichkeiten schließen. Für diesen Stern 
wurde aus der Linienkontur die Geschwindigkeitsverteilung in der Hülle be- 
rechnet [55]. 

Für einige Linien sind jedoch die Hüllen der Worr-Rayar- Sterne unbedingt 
undurchsichtig. Zu ihnen gehören vor allem solche Linien, deren unterer Zu- 
stand metastabil ist. Als Beispiel kann man die Linie A = 3889 Ä des neutralen 

Heliums anführen. Ihr unterer Zustand 2°S be- 


sitzt bekanntlich eine sehr große Lebensdauer. 
Auf eine große optische Dicke der Hüllen der 
Wour-RAYer-Sterne in der Linie 3889 Ä kann 


A man daraus schließen, daß in den Spektren aller 
a) WouLr-RAY#rt-Sterne das betreffende Emissions- 
band an seiner violetten Seite von einer breiten 


und tiefen Absorptionslinie begrenzt ist. 
Becllane Mit Hilfe der Gleichung (28.13) lassen sich die 
Konturen der Emissionslinien bestimmen, wenn das 


7 Ausstoßen von Materie aus schnell rotierenden Ster- 
6) nen geschieht. Es zeigt sich, daß in diesem Falle die 
Abb. 69 Konturen der Emissionslinien dieselbe Form haben 


wie die Konturen der Linien in den Spektren der 
Be-Sterne (siehe Abb. 67 bund c). Die Rechnungen bestätigen die Ansicht, daß die 
Sterne vom Typ Be schnell rotierende Sterne sind, aus denen Materie ausge- 
stoßen wird. Die in den Spektren dieser Sterne beobachteten unregelmäßigen 
Änderungen der Intensität und der Form der Spektrallinien lassen sich durch 
eine Änderung der Dichte und Geschwindigkeit der Hülle, d.h. durch ein un- 
regelmäßiges Ausstoßen der Materie aus dem Stern, erklären. 
Wir wollen nun die Gesamtenergie ausrechnen, die von der Hülle in einer 
gegebenen Linie ausgestrahlt wird. Hierzu müssen wir &,,(v) über alle Frequen- 
zen und alle Richtungen integrieren, d.h. das Integral 


BE, = [[&.0)dvdo (28.28) 


lösen. Benutzt man für &,, den Ausdruck (28.13) und geht von der Integra- 
tionsvariablen » zur Integrationsvariablen 2 (gemäß (28.6) über, so erhält man 


Eur = andy || JErbındedyde, (28.29) 


worin 
e 2u a 
8% 5 
> 1 Ov, 
a =: | FE Seen 28.30 
Pır j | i Dun, | 02 
ist. Der Wert ß,, hat einen einfachen physikalischen Sinn. Da An Av,,e;, die 


Gesamtenergie darstellt, die in der betrachteten Linie von der Volumeneinheit 
ausgestrahlt wird, so ist ß,, nichts anderes als der Bruchteil dieser Energie, der 
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die Hülle nach außen verläßt. Ist die Hülle am betrachteten Ort in allen Rich- 
tungen undurchsichtig, so ist 


f 


1 0V 
et Ze 28.31 
Pen 2ua,,| 02 |’ 
> OD |\an % 3: : 2 NO Be 
worin), die über alle Richtungen gemittelte Größe D ist. Ist die Hülle am: 
2 
betrachteten Ort in allen Richtungen durchsichtig [ d.h. Fr u, <1N\,soist, 
& 
wie es auch sein muß, | 02 
| Pr=!. (28.32) 


Wir kommen im folgenden Abschnitt auf Gleichung (28.30) zurück. 


4. Die Intensitäten der Emissionslinien 


Bereits früher haben wir für planetarische Nebel die Berechnung der In- 
tensitäten von Emissionslinien durchgeführt. Dazu hatten wir angenommen, 
daß in den .Nebeln unter der Wirkung der Strahlung des Zentralsterns die 
Jonisation der Atome aus dem Grundzustand erfolgt, worauf Einfänge von 
Elektronen durch die Ionen und daran anschließende Übergänge der Elektronen 
von höheren zu niedrigeren Niveaus zur Ausstrahlung von Quanten führen, 
welche dann den Nebel ungehindert verlassen (außer den Quanten der Grund- 
serie). Diese Tatsache, d.h. die vollständige Durchsichtigkeit des Nebels für 
Strahlung in den Linien der Nebenserien, erleichtert die Bestimmung der In- 
tensitäten der Emissionslinien außerordentlich. Wie wir uns erinnern, führte 
dies auf die Lösung eines Systems linearer algebraischer Gleichungen (die die 
Stationaritätsbedingungen für jedes Energieniveau des betrachteten Atoms 
ausdrückten). 

_ Wir wollen uns jetzt mit der Berechnung der Intensitäten der Emissions- 
linien, die in den Hüllen der Sterne vom Typ Wour-Ravrt, P Cygni, Be (und 
auch Novae) entstehen, beschäftigen. Das Leuchten dieser Hüllen vollzieht sich 
im Prinzip genauso wie das Leuchten der Nebel, doch ist der Anregungsgrad der 
Atome in diesen Hüllen bei weitem nicht so klein wie in den Nebeln. Infolge- 
dessen kann die Ionisation nicht nur vom Grundzustand aus erfolgen, sondern 
auch aus angeregten Zuständen, und die Hüllen können auch für Strahlung in 
den Linien der Nebenserien undurchsichtig sein. Unter diesen Bedingungen 
können die Quanten, die im Innern der Hülle (nach Ionisation und Rekombi- 
nation) entstehen, diese nur verlassen, wenn sie nach vielen Streuungen, Zer- 
teilungen usw. nahe genug an ihre Außengrenze gelangen. Daher führt die Auf- 
gabe der Berechnung der Intensitäten der hellen Linien hier zur Lösung eines 
sehr komplizierten Systems von Integro-Differentialgleichungen, die sowohl die 
Stationaritätsbedingungen für jedes einzelne Niveau als auch die Gleichungen 
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des Strahlungstransports für jede Linie und jedes Kontinuum enthalten. Ein 
derartiges Gleichungssystem wurde zuerst von V. A. AMBARZUMJAN [54] be- 
handelt. 

Die Berücksichtigung der Bewegung der Hülle erschwert die Behandlung der 
Aufgabe noch weiter. Wenn jedoch der Geschwindigkeitsgradient in der Hülle 
hinreichend groß ist (in den betrachteten Sternhüllen ist dies der Fall), so ver- 
einfacht dies die Theorie. Bei Vorhandensein eines Geschwindigkeitsgradienten 
in der Hülle können die Quanten in den Linien den Nebel nicht nur aus dessen 
(irenzbereichen verlassen, sondern infolge des DoprLer-Effekts auch aus den 
zentralen Teilen. Daher hängt bei hinreichend großem Geschwindigkeits- 
gradienten die Lösung der Aufgabe über die Strahlung im Innern einer Linie 
an einem beliebigen Ort der Hülle nur wenig davon ab, was in derselben Linie 
an anderen Orten der Hülle ausgestrahlt wird. So besteht auch in diesem Falle 
die Aufgabe der Bestimmung der Intensitäten heller Linien in erster Näherung 
in der Lösüng eines Systems algebraischer Gleichungen (allerdings nicht linea- 
rer) [56], [57]. 

Wir betrachten diese Aufgabe nun etwas eingehender. Es seien n,B,.o;. die 
Anzahl der Ionisationen vom i-ten Niveau, n,n+0,(T,) die Anzahl der Ein- 
fänge auf das ö-te Niveau und n,A,, die Anzahl der spontanen Übergänge aus 
dem k-ten Niveau in das :-te, die sich an einem gegebenen Ort der Hülle pro 
Sekunde und cm? ereignen. | 

Wenn ein Geschwindigkeitsgradient in der Hülle fehlte, so würden die Über- 
gänge vom k-ten in das i-te Niveau, die in den inneren Bereichen der Hülle 
stattfinden, gleich der Anzahl der Übergänge vom i-ten in das k-te Niveau sein, 
da alle Quanten, die in den Spektrallinien ausgestrahlt werden, in der Hülle 
selbst absorbiert würden. Bei Vorhandensein eines Geschwindigkeitsgradienten 
jedoch ist die Anzahl der Übergänge aus dem k-ten in das s-te Niveau größer als 
die Anzahl der umgekehrten Übergänge, da ein gewisser Bruchteil der Quanten 
der betreffenden Linie infolge des DorrL£r-Effekts den Nebel verläßt. Diesen 
Bruchteil wollen wir mit ß,, bezeichnen. Dann wird der Überschuß der Über- 
gänge k — i über die Übergänge in umgekehrter Richtung gleich n,4,,ß;;- 

Im stationären Zustand muß die Anzahl der Übergänge der Atome aus dem 
i-ten Zustand in alle anderen der Anzahl der Übergänge in den i-ten Zustand 
gleich sein. Es gilt also 


N, o Arßrı + But) = & m Ärıßır + n,n*0,,(T,). (28.33) 


In diesen Gleichungen gelten die Größen o,, als bekannt und sind gleich 
= Wei: (28.34) 


mit 07, als Strahlungsdichte jenseits der Grenze der i-ten Serie an der Stern- 
oberfläche und W als Verdünnungsfaktor der Strahlung. 

Die Größen f,, wurden schon im vorangegangenen Abschnitt aus den Kon- 
turen der Emissionslinien berechnet, die in sich bewegenden Hüllen entstehen. 
Wir wollen jedoch dieses Resultat nicht benutzen, sondern die ß,, auf direktem 
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Wege bestimmen. Hierzu nehmen wir wie früher an, daß sowohl der Absorp- 
tionskoeffizient «,, als auch der Emissionskoeffizient &,,in einer Linie der Fre- 


quenz v,;, nur im Intervall Av,, — 2 2 Y;„ von Null verschieden und konstant 
6 


ist. Außerhalb dieses Intervalls seien sie gleich Null. Außerdem setzen wir 
voraus, daß der Bereich, in dem die Strahlung in der betreffenden Linie absor- 
biert wird, relativ klein ist (wegen des großen Geschwindigkeitsgradienten), so 
daß man die Materiedichte und den Geschwindigkeitsgradienten in diesem Be- 
reich als konstant ansehen’kann. 

Wir wollen nun das Schicksal der Quanten betrachten, die in einer Linie der 
Frequenz »,, von einem bestimmten Volumenelement in der Z-Richtung in 
den Raumwinkel dw ausgestrahlt werden. Auf dem Wege von z nach 2 + dz 
wird der Bruchteil 


ee k _ ir nl = 4,02 (28.35) 
V;r 
dieser Quanten absorbiert. Hier berücksichtigt der Faktor e” *k2 die Absorp- 
tion der Quanten auf dem Wege von Null bis z und der Faktor 1 — win — 92 | a 7 Yin | 
v 


die Frequenzänderung der-Strahlung infolge des DoprLer-Effekts. Hierbei ist 


Re: _ Yır 9% 
i = ce 02 


(28.36) 


Weiterhin ist klar, daß die Strahlung in der betrachteten Linie nur auf dem 
Wege von Null bis 2, absorbiert wird, wobeiz, durch die Bedingung 


Ov, 
02 


gegeben ist. Mit (28.36) und (28.37) nimmt (28.35) folgende Form an: 


21 (28.37) 


y; 
Av; au ik 
IFik C 


air k ie 2) 208. (28.38) 
1 j 


een Ä d 
Multipliziert man den Ausdruck (28.38) mit — und integriert zunächst über. 
= I 


z von O bis z, und dann über den Raumwinkel, so erhält man den Bruchteil der 
im betrachteten Volumenelement ausgestrahlten Quanten, die in der Hülle ab- 
sorbiert werden. Dieser Bruchteil ist gleich 1 — ß,,. Wir finden daher für ß,, 


Par = / (1 nn) I® (28.39) 


2 Er 


Netzt man hierin den Ausdruck für z, nach (28.37) ein, so kommt man wiederum 
zu der schon früher erhaltenen Gleichung (28.30). | 
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Aus dem Gleichungssystem (28.33) läßt sich also zusammen mit den Be- 
ziehungen (28.30) der Anregungs- und Ionisationsgrad in der Hülle bestimmen. 
Die in (28.30) eingehenden Absorptionskoeffizienten «,, werden durch Glei- 
chung (28.15) bestimmt. 

Sind die Gleichungen (28.33) für verschiedene Teile der Hülle gelöst, so 
können wir die Gesamtenergie angeben, die von der Hülle in einer beliebigen 
Spektrallinie ausgestrahlt wird. Hierzu dient nachstehende Gleichung: 


Er — Ayskvın | My Bind Vv. (28.40) 


Die Integration erstreckt sich hierin über das ganze Hüllenvolumen. Es ist 
leicht zu sehen, daß die Gleichung (28.40) mit Gleichung (28.29), die wir im 
vorigen Abschnitt erhalten haben, übereinstimmt. 

Da an verschiedenen Orten der Hülle unterschiedliche Bedingungen be- 
stehen, werden auch die Gleichungen (28.33) verschiedene Form haben. Am ein- 
fachsten sind die Bedingungen in den äußersten Schichten der Hülle, wo sie 
denen der Nebel ähnlich sind. Wir können annehmen, daß diese Teile der Hülle 
für Strahlung in den Linien der Nebenserie vollständig durchsichtig sind, und 
dementsprechend in den Gleichungen (28.33) 


Bel; Wed ii, 


setzen. Vernachlässigt man auch die Ionisationen aus angeregten Zuständen, so 
‘erhält man an Stelle von (28:33) 


> N, Ari + nen CT, (28.41) 


ee 
%,(Aıßıs + 3 Ar) — 
k=2 k=i+1 
= 2,3,4,...). 


In den Linien der Hauptserie ist die Hülle in hohem Maße undurchsichtig, d.h. 
Pı, <1. Wie aus (28.41) ersichtlich ist, kann man für alle Niveaus außer dem 
zweiten ohne großen Fehler ß,, = 0 setzen. Wir haben daher für die äußeren 
Teile der Hülle 


‚set co 
n, 23 Ar = N, Ay + nen" C,,(T,) (28.42) 
k=2 k=i+t1i 
We 3,4,5, ) 


Die Gleichung (28.42) wurde schon in dem Kapitel über Nebel behandelt. 
Dort wurde auch die Lösung dieser Gleichung für das Wasserstoffatom ge- 
bracht und das BALMER-Dekrement ausgerechnet. Wir erinnern uns daran, daß 
sich dieses als sehr schwach von der Elektronentemperatur abhängig erwies 
Hx Hy 

m 

Den anderen Grenzfall erhält man für die Schichten der Hülle, wo diese für 
Strahlung in den Linien aller Serien undurchsichtig ist. In diesem Falle müssen 
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wir für ß,, den Ausdruck (28.31) benutzen. Setzt man diesen in Gleichung 
(28.39) ein und macht man Gebrauch davon, daß 


rn N, — Ne y, 3 
Arıßır — ren (2) Asıßıa; (28.43) 
Innen.” 
I 
so erhalten wir 
9a 
em —n 
N Sn : =) Bie@ie 
| X > en 
k=1 9 vi2 Ası 
ci N, 
Ir 
92 
u I a RS +N. 
- xy — (fe) air KARTE (28.44) 
k=i+1 Ik 912 WA; 
Em—n 
9: 
Hierin ist 
Pı2 
—_ fı2 28.45 
W ( ) 
Wir sind so zu einem System algebraischer Gleichungen in den Unbekannten 
n,n* 


z und m gekommen. Die Parameter, die in diesen Gleichungen auftreten, 
i | 


sind außer der Größe x die Sterntemperatur (die über B, ef, eingeht) und die 
Elektronentemperatur der Hülle (die über C,, eingeht). Das Gleichungs- 
system (28.44) ist leicht numerisch zu lösen. Wir bringen weiter unten als Bei- 
spiel das BALMER-Dekrement, das nach diesem System für das Wasserstoff- 
atom (für 7’, = 20000° und 7, = 20000°) berechnet wurde. 


Tabelle 24 


Wir wollen uns jetzt den Beobachtungsdaten zuwenden. Das BALMER-Dekre- 
ment in den Spektren der WoLr-Rayver-Sterne zu bestimmen ist ziemlich 
schwierig, da die Wasserstofflinien in diesen Spektren mit den Linien des ioni- 
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sierten Heliums verschmelzen. Auch bei den Spektren der Be-Sterne bestehen 
gewisse Schwierigkeiten bei der Bestimmung des BALMER-Dekrements, weil 
hier die Emissionslinien den Absorptionslinien überlagert sind. Dennoch kann 
man behaupten, daß sich bei den Be-Sternen das BALMER-Dekrement stark 
von dem der planetarischen Nebel unterscheidet. Zum Beispiel kommt das 


Intensitätsverhältnis der Linien er in den Spektren der Be-Sterne sowohl 


größer als 3 als auch kleiner als 3 | im Mittel ET, = 225) vor. Außerdem ändert 


sich das BALMER-Dekrement nicht nur beim Übergang von einem Stern zum 
anderen, sondern auch im Lauf der Zeit im Spektrum ein und desselben Sterns. 

Die Deutung für ein derartiges Verhalten des BALMER-Dekrements in den 
Spektren der Be-Sterne besteht darin, daß die Hüllen dieser Sterne neben 
Teilen, die für die Strahlung in den Linien der Nebenserien durchsichtig sind, 
d.h. in ihren Bedingungen den Nebeln ähneln, auch Teile besitzen, die für die 
Strahlung in den Linien dieser oder jener Nebenserien undurchsichtig sind. 
Die zum Beobachter gelangende Linienstrahlung setzt sich aber aus der Strah- 
lung der verschiedenen Gebiete der Hülle zusammen (mit zeitlich sich ändern- 
den Anteilen). | 

Einen analogen Charakter hat auch das BALMER-Dekrement in den Spek- 
tren der Novae in der Epoche nahe dem Helligkeitsmaximum. Zum Beispiel 
war im Spektrum der Nova Hereculis 1934 innerhalb der ersten drei Monate nach 


dem Ausbruch das Intensitätsverhältnis der Linien ne im Mittel gleich 1,9. 
Interessant ist, daß in den Spektren einiger Novae einige Monate nach dem 


Ausbruch ein sehr großes Intensitätsverhältnis der Linien 7 beobachtet wird. 


So hatte dieses Verhältnis im Spektrum der Nova Lacertae 1936 den Wert 
5-6, und im Spektrum RS Ophiuchi 1933 betrug es sogar 10-12. Anscheinend ist 
dies dadurch zu erklären, daß während der Beobachtungsperiode beträchtliche 
Teile der Hülle dieser Sterne für Strahlung in den Linien der LyMmaAn- und 
BALMER-Serie undurchsichtig waren und für die Strahlung in den Linien 
anderer Serien durchsichtig. In diesem Falle führt nämlich die Lösung der 
Gleichungen (28.33) zu solchen großen Werten des Intensitätsverhältnisses Er i 

Aus einem genaueren Vergleich der oben dargelegten Theorie mit der Beob- 
achtung kann man eine Reihe wichtiger Charakteristika der Sternhüllen er- 
halten. Als Beispiel wollen wir die theoretischen und die Beobachtungswerte 
der Intensitäten der Linien des Wasserstoffs und des ionisierten Heliums in den 
Spektren der Sterne vom Typ Wour-Rayer vergleichen. Hierbei wollen wir 
der Einfachheit halber (und auch, um die Ungenauigkeit der Beobachtungs- 
daten zu berücksichtigen) annehmen, daß die Hüllen der WoLr- RAYET- Sterne 
in den Linien der Nebenserien dieser Atome vollständig durchsichtig sind. 

Ist die Hülle für Strahlung in den Linien der Nebenserien eines gegebenen 
Atoms durchsichtig, so ist die Gesamtenergie, die von der Hülle in einer: be- 
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liebigen dieser Linien ausgestrahlt wird, nach Gleichung (28.40) (mit P,, = ]) 
gleich 

E,, = 40 Ayıhr;r [n,rdr, (28.46) 
wobei r, der Radius der unteren Grenze der Hülle ist und r, der Radius der obe- 


ren Grenze des Teils der Hülle, der in den Linien des betrachteten Atoms leuch- 
tet. Zur Bestimmung von n, dienen die Gleichungen. (28.42). Aus ihnen findet 


man 2, = —., die nur von 7, abhängen. Nimmt man an, daß sich T7', in der 
N,R 


Hülle nicht ändert, so erhält man an Stelle von (28.46) 


r] 
Di, A Aychvne, | mntrtdr. (28.47) 


1, 


Zur Berechnung des Integrals (28.47) setzen wir voraus, daß die aus der 
Hülle ausgestoßenen Atome sich mit konstanter Geschwindigkeit bewegen. 
Dann wird nach der Beziehung (28.1) die Dichte in der Hülle umgekehrt pro- 
portional dem Quadrat des Radius abnehmen, und wir können schreiben 


n,= n =) n*—= n+ =) (28.48) 
e 2 = 0 9 . 


E\HF T 


worin n, und ng die Werte von n, und n* an der inneren Hüllengrenze sind. 
Setzt man (28.48) in Gleichung (28.47) ein und nimmt zur Vereinfachung 
f, = © an, so findet man 
E;, = 4nA,.hva,nOndr}. (28.49) 
Ein sehr interessantes Ergebnis erhält man bei Benutzung der Gleichung 
(28.49) zur Bestimmung der relativen Häufigkeiten des Wasserstoffs und He- 
liums in den Atmosphären der WoLFr-RavEr-Sterne [58]. Wendet man (28.49) 
auf die Linie A — 4686 A des ionisierten Heliums (Übergang 4 — 3) und dann 
auf die Linie Hß des Wasserstoffs an, so erhalten wir aus diesen beiden Glei- 
chungen 
Brı _ Ausvezmt (28.50) 
Egs Asa Yaa 24 N, 
Hierin beziehen sich die gestrichenen Größen auf das ionisierte Helium und die 
ungestrichenen auf den Wasserstoff (no* ist zum Beispiel die Anzahl der zwei- 
fach ionisierten Heliumatome in 1cm? an der inneren Hüllengrenze). Für den 
Stern HD 192163 ist das Intensitätsverhältnis der Linien A = 4686 Ä und 


HP ungefähr gleich 20 [55]. Weiter haben wir — 16, 3. 1, As (für 


42 Ya4 24 
+ 


T,= 50000°). Mit diesen Werten finden wir aus (28.50) u — 2,5. Wir kommen 
: Pr 
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also zu dem Schluß, daß in den Atmosphären der WoLr-RAyvEr-Sterne die 
Zahl der Heliumatome etwa 2,5mal größer ist als die der Wasserstoffatome. 
Dieses Ergebnis verdient um so mehr Beachtung, als in den Atmosphären 
anderer Sterne und auch den planetarischen Nebeln das Verhältnis der Zahl der 


1 ’ 
Heliumatome zur Zahl der Wasserstoffatome etwa m beträgt. Demnach besitzen 


also die Atmosphären der WoLr-RaAyYHrt-Sterne eine chemische Zusammen- 
setzung, die sich von der der Atmosphäre anderer Sterne unterscheidet. Diese 
Tatsache ist ohne Zweifel für unsere Vorstellungen über die Natur der WoLF- 
RAYET-Sterne von großer Bedeutung, besonders im Hinblick auf die Quellen 
der Sternenergie, die nach unserem heutigen Wissen Kernreaktionen sind, 
bei denen Wasserstoff in Helium umgewandelt wird. 

Es darf jedoch nicht unerwähnt bleiben, daß die oben gebrachte Abschät- 
zung des Wasserstoff- und Heliumgehalts in den Atmosphären der WoLr-RAYET- 
Sterne ziemlich grob ist, da hierbei die mögliche Undurchsichtigkeit der 
Hüllen der WoLr- RAYET-Sterne für Strahlung in den Linien der Nebenserien 
der betrachteten Atome sowie einige andere Faktoren nicht berücksichtigt 
wurden. 

Mit Hilfe der Gleichung (28.49) läßt sich auch die Konzentration der freien 
Elektronen an der inneren Hüllengrenze (d.h. an der Oberfläche der ‚Photo- 
sphäre‘) abschätzen. Berücksichtigt man, daß in den Atmosphären der WoLr- 
RayEr-Sterne Helium das verbreitetste Element ist und daß sich die Helium- 
atome vorwiegend im zweifach ionisierten Zustand befinden, so können wir 
n, = 2n'* annehmen. Wir erhalten infolgedessen bei der Anwendung der 
Gleichung (28.49) auf die Linie A = 4686 Ä des ionisierten. Heliums 


! U ! r 1 2,3 
Es4 — an Alva m, tz: (28.51) 
Andererseits kann die Energie, die von der Hülle in der Linie A = 4686 Ä aus- 
gestrahlt wird, durch A,ggs ausgedrückt werden, die aus der Beobachtung zu 
finden ist: | 


Sn®rihv,t 1 
Ez34 = = — nn Assse- (28.52) 
ek 7x — 1 


Die Beziehungen (28.51) und (28.52) ergeben 


Any 1 
Ayszın?"r, = Se ef ' 28.53 
432%4N, To Fa 4686 (28.53) 
ek T* — ] 


Zur Bestimmung von n, aus Gleichung (28.53) muß man außer Ay45, auch den 
Radius der Photosphäre r, und die Sterntemperatur aus den Beobachtungen 


kennen. Weil jedoch n, in Gleichung (28.53) im Quadrat eingeht, sind genaue 
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Werte dieser Größen zur Abschätzung von n, nicht notwendig. Wir nehmen 
7, =5ro, T, = 50000° an. Für die WoLr-RAyver-Sterne ist Ayggs größen- 
ordnungsmäßig einige Hundertstel (für den Stern HD 192163 ist z.B. Aygss 
— 0,047). Mit diesen Daten erhalten wir aus Gleichung (28.53) = 1,5: 10%. 
Dieser Wert wurde oben schon zur Bestimmung der Materiemenge, die jähr- 
lich von einem WoLF-RAYET-Stern ausgestoßen wird, benutzt. 


829. Physikalische Probleme der Sterne mit hellen Spektrallinien 
1. Die Sterntemperaturen 


Zur Bestimmung der Temperaturen der Sterne mit hellen Linien in den 
Spektren läßt sich die Methode benutzen, die ZAnsTRA zur Bestimmung der 
Temperaturen der Zentralsterne planetarischer Nebel vorgeschlagen hat. Diese 
Methode beruht auf der Annahme, daß sich das Leuchten des Nebels in den 
Linien irgendeines Atoms auf Kosten der Sternenergie jenseits der Grenze der 

_Hauptserie dieses Atoms vollzieht. Zur Bestimmung der Sterntemperatur dient 


die Gleichung 
ee a? A, 
[ . z == > — 1 hi (29.1). 


ee — 1 
% 
ch ; hv, hv, 2 Bi F 
Hierin sind x, = ——-, &, = ——, v, die Ionisierungsfrequenz des Atoms, », die 
ED. a 
%* %* 


Frequenz der beobachteten Linie, v,A, das aus der Beobachtung zu erhal- 
tende Verhältnis der Energie, die von dem Nebel in der Linie ausgestrahlt 
wird, zur Energie in der Einheit des Frequenzintervalls des kontinuierlichen 
Spektrums nahe der Linie. 

Diese Methode wurde zur Bestimmung der Temperaturen von WoLr-RAYET-, 
P Cygni- und Be-Sternen mehrfach angewandt. In letzter Zeit bestimmte 
B. A. WORONZOW- WELJAMINOW [59] die Temperaturen von 6 WoLr-RAYHr- 
Sternen und BzArs und HATcHeEr die Temperaturen von 52 Sternen der Spek- 
tralklassen von A 4 bis O 6 mit Emissionslinien im Spektrum. 

Die Ergebnisse von B. A. WORONZOW-WELJAMINOW sind in Tabelle 25 
aufgeführt. In der ersten Spalte steht die HD-Nummer, in den folgenden Spal- 
ten die Sterntemperaturen (in tausend Grad), wie sie aus den Linien der ver- 
schiedenen Ionen gefunden wurden (unter dem Symbol des Ions steht dessen 
Ionisationspotential in eV). Die letzte Spalte wird noch erläutert werden. 

Die Ergebnisse von Bears und HATCHER sind in Abb. 70 wiedergegeben. Auf 
der Abszisse sind die Spektralklassen, auf der Ordinate die Sterntemperaturen, 
wie sie aus den Linien von H, HeI, Fe II, HeII, N III, CIII folgen, abge- 
tragen. Die ausgezogene Linie im Diagramm stellt die nach der Ansicht der ge- 
nannten Autoren wahrscheinlichste Abhängigkeit der Temperaturen von der 
Spektralklasse dar. | 
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Aus den Beobachtungsdaten ist ersichtlich, daß die für ein und denselben 
Stern aus den Linien der verschiedenen Atome gefundene Temperatur sehr 
voneinander abweichende Werte haben kann. Dabei fällt auf, daß die Tempera- 


Tabelle 25 
CI 
Stern Hel oder He II CIV NIV q 
24,5 | NII 54,2 64,2 77,0 sp 
47,4 
HD 192163. 32 65 73 = 84 15 | 
191765 35 62 69 = 75 15 ı 
193077 29 5l 59 en 74 13 
193576 29 48 60 Ei 62 14 
192103 33 64 63 69 — 12 
192641 er 59 55 70 au 7 


tur mit zunehmendem Ionisationspotential des Atoms, aus dessen Linien sie 
bestimmt. wurde, anwächst. Es ist möglich, daß sich der erwähnte Unterschied 
in einem gewissen Grad durch eine Abweichung der Sternstrahlung vom 


Temperatur 


5 
Spekfralklasse 
Abb. 70 
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PLAanckschen Gesetz erklären läßt. Andererseits gibt es eine Reihe von Ur- 
sachen für größere Fehler in der Berechnung der Sterntemperaturen nach 
dieser Methode. Wir zählen die wichtigsten dieser Ursachen auf: 


1. Bei der Ableitung der Gleichung (29.1) wurde vorausgesetzt, daß die Hülle 
die gesamte Sternstrahlung jenseits der Grenze der Hauptserie des Atoms ab- 
sorbiert, d.h., daß ihre optische Dicke jenseits dieser Grenze größer als 1 ist. Im 
allgemeinen Falle werden wir an Stelle von (29.1) 


[ = - ı u Z de = a (29.2) 


en — 1 


haben. Hierin bezeichnet 7, die optische Dicke der Hülle unmittelbar nach der 
Grenze der Hauptserie des Atoms. Außerdem wurde angenommen,.daß der 
Absorptionskoeffizient umgekehrt proportional der dritten Potenz der Fre- 


1 
quenz ist |a, — z5)' Ist 7, < 1, so führt die Benutzung der Gleichung (29.1) 


statt (29.2) offensichtlich zu einer Erniedrigung der Sterntemperatur. Dieser 
Effekt muß für Atome mit relativ niedrigen Ionisationspotentialen infolge ihrer 
starken Ionisation in den Atmosphären heißer Sterne und dem dadurch be- 
dingten kleinen Wert von 7, eine Rolle spielen. Beispielsweise ist die optische 
Dicke der Atmosphäre von WoLr-RaAyEr-Sternen jenseits der Grenze der 
Lyman-Serie wesentlich kleiner als 1. Infolgedessen ergeben sich ihre Tem- 
peraturen aus den Wasserstofflinien zu etwa 20000°, was für WoLF-RAYHT- 
Sterne sehr wenig ist. 


2. Strenggenommen müßte die Summation auf der rechten Seite der Glei- 
chung (29.1) über alle Linien der zweiten Serie des Atoms (einschließlich des 
Kontinuums) erstreckt werden. In der Praxis lassen sich jedoch nur eine oder 
einige Linien der zweiten oder anderer Serien beobachten. Zur Bestimmung 
eines genauen Temperaturwertes muß man daher das Verhältnis der Zahl der 
Quanten, die von der Hülle in der zweiten Serie ausgestrahlt werden, zur Zahl 
der Quanten in der beobachteten Linie kennen. Da die Zahl der Quanten, die 
in der zweiten Serie ausgestrahlt werden, gleich der Zahl der Einfänge auf alle 
Niveaus ist, vom zweiten angefangen, so ist das Verhältnis für eine Linie, die 
beim Übergang vom k-ten auf das ö-te Niveau entsteht, gleich 


+ 
N, 2 O5 
i=2 


29. 
0 Ai 2 


= 


Dieses Verhältnis läßt sich mit Hilfe der Größen 2, = ie — berechnen, die 
e 


aus den Stationaritätsbedingungen für die Energieniveaus der Atome be- 
stimmbar sind. Zum Beispiel erhalten wir für die Linie Hß des Wasserstoffs 
einen Wert für g von etwa 9 (mit einer sehr schwachen Abhängigkeit von der 
Elektronentemperatur T',). Fast denselben g-Wert erhält man auch für die 
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hellste Linie des ionisierten Heliums A = 4686 Ä, weil die Atome H und He II 
sich ähnlich sind und die Übergangswahrscheinlichkeiten A,, und A,, nahe bei- 
einander liegen. | 

Ist qg bekannt, so läßt sich die Sterntemperatur aus der Gleichung 


[ee] 


x?dx 0 
[ e-ı Im. en 
% 
bestimmen. Hierin beziehen sich x, und A, auf die betrachtete Linie. Die Größe 
g ist jedoch heute noch nicht für alle Atome bekannt. Daher wird im allge- 
meinen in Gleichung (29.4) der Faktor q entweder überhaupt nicht berücksich- 
tigt oder ein beliebiger. Wert eingesetzt. Der Fehler, der damit begangen wird, 
kann beträchtlich sein. Nimmt man z.B. für die Linie A = 4686 Ä des ioni- 
sierten Heliums q = 2 an statt des 
4 richtigen Wertesg = 9,soerhältman 
für die Temperatur 60000° an Stelle 
’ des richtigen Werts von 70000°. 


3. Beider Herleitung der Gleichung 
(29.1) wurde angenommen, daß 
2 die Hülle in den Linien des Atoms 
nur auf Kosten der Sternenergie jen- 
seits der Grenze der Hauptserie die- 
HeH ses Atoms leuchtet. In einigen Fällen 
303,704 jedoch kann das Leuchten der Hülle 
in den Linien eines Atoms auch 
durch die Strahlung der Hülle in 
den Linien eines anderen Atoms an- 
7’ _geregt werden, wenn nämlich die 

Abb. 71 Frequenzen einzelner Linien dieser 
Atome zufällig eng benachbart sind. 
Bei Vorhandensein eines Geschwindigkeitsgradienten in der Hülle nimmt die 
Wahrscheinlichkeit solcher Prozesse beträchtlich zu: Als Beispiel führen wir die 
Möglichkeit des Übergangs der He II-Ionen aus dem zweiten in den vierten Zu- 
stand unter Wirkung der Strahlung des Wasserstoffatoms in der Linie Lx an 
(die entsprechenden Wellenlängen sind: A = 1215,18 Ä und A = 1214,68 A). 
Im weiteren kann das He II-Ion spontan aus dem vierten in den dritten Zu- 
stand übergehen, und die Linie A = 4686 Ä ist zu beobachten (Abb.71). Ein 
weiteres Beispiel dieser Art ist die mögliche Anregung eines der Niveaus des 
O III-Ions durch Strahlung der Resonanzlinie des He II, A = 304 Ä; die Kas- 
kadenübergänge der Elektronen von diesem Niveau sind von der Emission von 
Quanten im sichtbaren Spektralbereich begleitet. Es ist interessant, daß die 
Rückkehr des Elektrons im O III-Ion auf das frühere Niveau von Strahlung in 
der Linie A = 374 Ä begleitet ist, die ihrerseits eines der Niveaus des N III 
anregen kann, wodurch das Auftreten einer Reihe zu beobachtender Linien 
dieses Ions hervorgerufen wird (Abb.72). 
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Wenn die erwähnten Ursachen wirken, muß die Sterntemperatur, wenn sie 
aus den Linien des He II und N III bestimmt wird, offenbar zu hoch sein. 
Nach BeALs und HATCHER ist dies gerade bei den WoLF-RAYET-Sternen der 
Fall (was in der Kurve auf Abb.70 zum Ausdruck gebracht werden soll). Die 
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Linie 32 
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7) 
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Abb. 72 


Temperaturen, die aus den Linien anderer Atome ermittelt werden, liegen in- 
folge der Wirkung der ersten der aufgezählten Ursachen (unvollständige Ab- 
sorption der Sternenergie jenseits der Grenze der Hauptserie des Atoms durch 
die Hülle) überwiegend niedriger. 

Jedoch auch nach Berücksichtigung der angegebenen Faktoren bleibt es 
fraglich, ob man die Anwendung der betrachteten Methode zur Bestimmung der 
Temperaturen der WoLr-RAYEr-, P Cygni- und Be-Sterne (sowie Novae im 
frühen Stadium) als zulässig gelten lassen kann. Wie wir wissen, besitzen die 
Hüllen dieser Sterne relativ geringe Radien, und der Verdünnungsfaktor der 
Strahlung ist in ihnen weitaus größer als in den Nebeln. Infolgedessen kommt 
das Leuchten der betrachteten Hüllen durch kompliziertere Prozesse zustande 
als das Nebelleuchten. Da wir die Anwendung dieser Methode zur Bestimmung 
der Sterntemperatur betrachten, wollen wir auf das Leuchten der Hüllen mit 
kleinem Radius noch etwas näher eingehen. 

Wir nehmen an, daß die Hülle aus Atomen besteht, die nur drei Energie- 
niveaus besitzen. Unter der Wirkung der Sternstrahlung vollziehen sich sowohl 
zyklische Übergänge vom Typl—3—2- 1als auch die umgekehrt verlau- 
fenden vom Typl—2-3— 1. Bei unserer Betrachtung der Nebel wurde ge- 


zeigt, daß die Zahl der Übergänge vom ersten Typ um etwa mal die der 


zweiten Art übertrifft. Hierbei wurde jedoch die diffuse Strahlung der Hülle 
selbst nicht berücksichtigt. 
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Nun ist aber die Dichte der diffusen Nebelstrahlung in der Frequenz »., 
(d.h. in der L«-Linie, wenn es sich um das Wasserstoffatom handelt) sehr groß. 
Demzufolge wächst die Zahl der Übergänge vom Typl— 2-3 1stark an. 
Dennoch ist in den Nebeln infolge der außerordentlichen Kleinheit von W die 
Zahl dieser Übergänge um vieles kleiner als die Zahl der Übergänge vom Typ 
1->-3—2-—1. Da nun in den Hüllen mit kleinem Radius der Verdün- 
nungsfaktor nicht so klein wie in den Nebeln ist, kommen die Übergänge 
vom Typ 1>2-3-—1 darin ungefähr ebenso oft vor wie die vom Typ 
1>-3—2-1. 

Auf das Wasserstoffatom angewandt, bedeutet dies, daß in Hüllen von klei- 
nem Radius neben den Prozessen der Umwandlung von L,-Quanten in Quanten 
‚niedrigerer Frequenz auch die umgekehrten Prozesse ablaufen, d.h. die Bildung 
von L,-Quanten aus Quanten niedrigerer Frequenzen (z.B. L«+ Ba,—L, 
u. a. m.). Die Möglichkeit solcher Prozesse ist dadurch gegeben, daß infolge des 
hohen Anregungsgrades der Atome in der Hülle ihre optische Dicke jenseits der 
Grenzen der Nebenserien mit 1 vergleichbar und in den Nebenserienlinien grö- 
Ber als 1 ist. : 

Es ist klar, daß eine derartige Kompliziertheit des Leuchtvorgangs in den 
Hüllen gegenüber dem Nebelleuchten eine beträchtliche Abwandlung der 
Methode von ZAnsTRA erfordert. Der Einfachheit halber wollen wir den Fall 
betrachten, bei dem die optische Dicke der Hülle jenseits der Grenze der 
LyMaAn-Serie wesentlich größer als 1 ist. Dann können wir annehmen, daß aus 
jedem L,-Quant, das vom Stern ausgestrahlt wird, in der Hülle früher oder 
später ein BALMER-Quant entsteht, das die Hülle verläßt. Offenbar kann die 
Jonisation eines Atoms aus dem angeregten Zustand und die nachfolgende Ent- 
stehung eines L,-Quants die Bildung des BALMER- Quants nur verzögern, denn 
alle L,-Quanten, die in der Hülle entstehen, werden auch wieder in ihr absor- 
biert. Ein Atom, das sich nach Emission eines BALMER- Quants im zweiten 
Anregungszustand aufhält, kann jedoch durch die Sternstrahlung wieder ioni- 
siert werden (direkt nach der Ausstrahlung des BALMmER-Quants oder nach 
einer Reihe von Streuungen eines L«-Quants). Es ist leicht verständlich, daß 
dies zur Emission eines weiteren BALMER- Quants durch die Hülle führt. Dieser 
Prozeß kann sich einige Male wiederholen, bis letzten Endes beim Übergang des 
Atoms vom zweiten in den ersten Zustand kein L«-Quant entsteht, das den 
Nebel verläßt. So kommen wir also zu dem Schluß, daß BALMER-Quanten in 
der Hülle nicht nur aus Quanten des Lyman-Kontinuums entstehen, wie dies 
bei Nebeln der Fall ist, sondern auch aus den Quanten des BALMER-Konti- 
nuums des Sterns, die in der Hülle absorbiert werden. e 

Unter Berücksichtigung dieser Überlegungen (die sich natürlich nicht nur 
auf das Wasserstoffatom, sondern auch auf andere Atome beziehen) müssen wir 
an Stelle von Gleichung (29.1) 


oS 


3 
+ [2 2 = (29.5) 


ee — 1 


un) 
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schreiben. Hierin ist N das Verhältnis der Zahl der Quanten jenseits der Grenze 


der zweiten Serie des Atoms, die vom Stern emittiert und von der Hülle absor- 
biert werden, zur Zahl der Quanten, die vom Stern jenseits der Grenze der 
Hauptserie ausgestrahlt werden. 

Die Abschätzung des Verhältnisses — ist ziemlich schwierig. Sie wurde von 


1 
S. G. GORDELADSE als erstem auf der Grundlage der Anregungs- und Ionisa- 
tionstheorie in Hüllen mit kleinem Radius, die von V. A. AMBARZUMJAN aus- 
gearbeitet wurde [61], durchgeführt. GORDELADSE fand [62], daß bei der Be- 
nutzung der Gleichung (29.1) an Stelle von (29.5) Temperaturen herauskommen, 
die beträchtlich höher als die wahren sind. Hierbei wird der Fehler um so größer, 
je höher das Ionisationspotential des Atoms ist. Die Theorie von V. A. AMmBAR- 
ZUMJAN bezieht sich jedoch nur aufruhende Hüllen oder solche, die sich ohne 
Geschwindigkeitsgradienten bewegen. Bei Vorhandensein eines Geschwindig- 


keitsgradienten in der Hülle wird das Verhältnis = wesentlich kleiner, wodurch 
| 1 
der Einfluß des erwähnten Effekts wesentlich herabgesetzt wird. 


2. Das kontinuierliche Spektrum 


Für die Chärakterisierung der Strahlung der Sterne vom Typ WoLr-RavH#r, 
P Cygni und Be besitzen neben den Temperaturen, die aus den Emissions- 
linien zu bestimmen sind, auch die Spektralphotometrischen (Farb-) Tempera- 
turen, die die relative Energieverteilung im sichtbaren Teil des Sternspektrums: 
charakterisieren, große Bedeutung. Da die betrachteten Sterne sehr weit von 
uns entfernt sind, wird die Energieverteilung in ihren Spektren stark durch die 
galaktische Absorption des Lichts, beeinflußt die bekanntlich eine „Rötung“ 
der Objekte hervorruft. Die Berücksichtigung dieses Effekts stellt eine ernst- 
hafte Schwierigkeit bei der Bestimmung der spektralphotometrischen Tem- 
peraturen der Sterne dar. 

Spektralphotometrische Temperaturen von WOoLF-RAYET-Sternen wurden 
von B. A. WORONZOW-WELJAMINOW bestimmt [59]. Er erhielt als mittlere 
Temperatur von sechs WoLF-RAYET-Sternen im Spektralbereich von 3800 bis 
4800 Ä den Wert 7 = 8400° in einer Skala, in der die Temperatur eines AQ- 
Sterns T = 12000° ist. Nach Anbringen einer Korrektur, welche die Absorp- 
tion des Lichts im Raum berücksichtigt, betrug die mittlere Temperatur 
T = 13000°. Die Temperaturen der einzelnen Sterne finden sich in der letzten 
Spalte der Tabelle 25. | 

Die spektralphotometrischen Gradienten von 39 Sternen vom Typ WOLF- 
RAver, O und B wurden von Prrk1 [63] bestimmt. Zur Klärung des Einflusses 
der interstellaren Rötung wurden die Gradienten mit den Intensitäten der 
interstellaren Absorptionslinien verglichen. Die nach Korrektion der inter- 
stellaren Rötung erhaltenen Resultate für vier Sterngruppen finden sich in 
nachstehender Tabelle: 


33 Ambarzumjan, Astrophysik 
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Tabelle 26 
Gruppe | Gradient T, Ts 
WR5—WRS8 | —0,05 19000° 16 000°. 
05— 06 — 0,42 90000 | 839500 
07— 09 —0,37 58000 32 500 


B0—- B2 —0,14 24.000 18500 


In den beiden letzten Spalten dieser Tabelle finden sich die spektralphotometri- 
"schen Temperaturen der Sterne, zu deren Berechnung für A0-Sterne Tempera- 
turen von 18000° bzw. 15000° angenommen wurden. 

Die spektralphotometrische Untersuchung der Sterne vom Typ B wurde von 
.BARBIER und CHALONGE durchgeführt [64]. Sie kamen zu dem Schluß, daß 
Sterne vom Spektraltyp B mit Emissionen im Mittel röter sind als B-Sterne 
ohne Emissionen. 

Aus den zitierten Arbeiten ergeben sich zwei wichtige Resultate: 

1. Sterne mit hellen Linien im Spektrum haben eine niedrigere spektral- 
photometrische Temperatur als Sterne desselben Spektraltyps ohne helle 
Linien. Dieser Unterschied ist nicht groß, wenn man Sterne der Klassen Be und 
B vergleicht, aber sehr groß, wenn man Sterne vom Typ WoLr-RaAver und O. 
betrachtet. 


2. Die spektralphotometrischen Temperaturen der Sterne mit hellen Spek- 
trallinien sind niedriger als die Temperaturen, die man für diese aus den hellen 
Linien findet. Diese Abweichung ist für Be-Sterne nicht groß, für WoLr- 
RAYET-Sterne aber sehr groß. | | 

Die Deutung dieser Beobachtungsergebnisse beruht auf der Existenz von 
Hüllen um die WoLFr-RAY&r- und Be-Sterne. Die in diesen Hüllen stattfindende 
Umwandlung von Sternstrahlung hoher Frequenz in Quanten niedrigerer Fre- 
quenzen führt nicht nur zur Ausstrahlung von Energie in den Spektrallinien 
durch die Hülle, sondern auch im kontinuierlichen Spektrum. Hierbei ist die 
Energie, die von der Hülle im sichtbaren Bereich des kontinuierlichen Spek- 
trums ausgestrahlt wird, vergleichbar mit der Energie, die vom Stern selbst in 
diesen Teilen des Spektrums emittiert wird. Da die Strahlung der Hülle einer 
niedrigeren Temperatur entspricht als die Sternstrahlung, so erhält man die 
spektralphotometrischen Temperaturen der Sterne mit Hülle auch niedriger als 
die Temperaturen von Sternen ohne Hülle. Gleichzeitig liegen die Temperaturen, 
die aus den Emissionslinien bestimmt werden, mehr oder weniger nahe den 
Temperaturen des Sterns selbst. Dies erklärt die Abweichung zwischen den 
spektralphotometrischen und den ZAnSTRA-Temperaturen bei Sternen mit 
Hülle. Es ist klar, daß diese Abweichungen um so stärker sein werden, je mäch- 
tiger die Hülle ist. Daher sind sie so scharf bei den WoLF-RAYEr-Sterhen und 
so wenig scharf bei den Be-Sternen ausgeprägt. 
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Wir wollen nun zu einer eingehenderen Deutung des kontinuierlichen Spek- 
trums der Be-Sterne kommen [57, Kap.IV, V], [65]. Wie schon oben gesagt, 
hindern uns die Hüllen dieser Sterne nicht an der Beobachtung der Absorp- 
tionslinien, die in der umkehrenden Schicht des Sterns selbst entstehen. Dies 
beweist die fast vollständige Durchsichtigkeit der Hüllen der Be-Sterne im 
sichtbaren Spektralbereich. Da die Absorption des Lichts in den Hüllen der Be- 
Sterne im wesentlichen durch die Wasserstoffatome erfolgt, so können wir an- 
nehmen, daß die optische Dicke dieser Hüllen jenseits der Grenzen der Neben- 
serien des Wasserstoffatoms’nicht über 1 hinausgeht (wenn sie auch einen be- 
trächtlichen Bruchteil von 1 betragen kann). 

So finden also in den Hüllen der Be-Sterne die folgenden Prozesse statt: 
Unter der Wirkung der Sternstrahlung vollzieht sich die Ionisation der Wasser- 
stoffatome sowohl aus dem Grundzustand als auch aus angeregten Zuständen. 
Hierbei absorbiert die Hülle fast vollständig die Sternstrahlung jenseits der 
Grenze der Lyman-Serie und zum Teil auch jenseits der Grenze der anderen 
Serien. Nach der Ionisation finden Einfänge von Elektronen durch die Protonen 
sowie frei-frei-Übergänge der Elektronen im Felde der Protonen statt. Die bei 
diesen Prozessen entstehenden Quanten jenseits der Grenze der Hauptserie wer- 
den wiederum fast vollständig in der Hülle absorbiert. Die Quanten jenseits der 
Grenze der Nebenserien verlassen jedoch in der Mehrzahl ungehindert die Hülle. 

Es sei n,nte;,dv die Energiemenge, die im. Frequenzintervall von » bis 
v + dv pro cm? und sec beim Einfang von Elektronen durch Protonen auf das 
i-te Niveau ausgestrahlt wird. Weiter sei n,n+e,; dv die Energiemenge, die bei 
frei-frei-Übergängen von Elektronen im Felde der Protonen im Frequenzinter- 
vall von » bis » + dv pro cm? und sec ausgestrahlt wird. Für &;, und &, liefert. 
die Quantenmechanik folgende Ausdrücke: 


3 n 
= sn 
’ 22 nd ( m F et | EZ 


era nme (29.6) 
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7.3 6 2 h 
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(67) 
Hierin sind die x, das Ionisierungspotential aus dem i-ten Zustand und T', die 
Temperatur des Elektronengases. Gleichung (29.6) gilt für Frequenzen, die der 
Bedingung hv > x, genügen. Es ist klar, daß die Gesamtenergie, die pro cm? 
und sec im Frequenzintervall von v bis» + dv ausgestrahlt wird, gleich 


n,n*e,dv= n,n* [e +25 &) dv (29.8) 
i=j 


ist. Mit Hilfe der Gleichungen (29.6) und (29.7) erhalten wir für e, 


Xi hv 


1 
27? m. > ed hy, = 1 ET. ET 
Be — ir) al as m 2r° o kTe, (29.9) 
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Hierin ist j = 2 im Frequenzintervall von der Grenze der BALMER-Serie bis 
zur Grenze der LYMman-Serie, j = 3 im Frequenzintervall von der Grenze der 
‚PascHen-Serie bis zur Grenze der BALMER-Serie, usw. | 

Da die Hülle für die Eigenstrahlung jenseits der Grenze der Nebenserien als 
durchsichtig vorausgesetzt wird, ist die Gesamtenergie, die von der ganzen 
Hülle in der Frequenz » ausgestrahlt wird, gleich 


E23 _ Are, | n,n*r?dr, (29.10) 
X 
wobei r,der Radius der unteren Grenze der Hülle ist. In Gleichung (29.10) wurde 
‚der Einfachheit halber angenommen, daß die Hülle Kugelsymmetrie besitzt 
und die Elektronentemperatur sich in ihr nicht ändert. 
Um das Integral (29.10) auszurechnen, muß man den Ionisationsgrad der 
Atome in den verschiedenen Teilen der Hülle kennen. Wir setzen zunächst vor- 


aus, daß die optische Dicke jenseits der Grenze der Lyman-Serie kleiner als 1 
ist, d.h. 


n=k,[mär<l. (29.11) 
To 


In diesem Falle können wir die Ionisationsformel, wie sie für die Nebel ab- 
geleitet wurde, 


3 
nu _ wrVz BamEL® Sem, (29.12) 
benutzen, wobei W = m °) und p der Bruchteil der Einfänge auf das erste 
Niveau sind. Für 7, finden wir mit Hilfe der Gleichung (29.12) 
He or FOREN EN Br fr ntr2dr. (29.13) 
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Wir können jetzt den Wert des Integrals n,ntr?dr aus (29.13) in (29.10) ein- 


T9 
setzen. Unter, Benutzung der bekannten Ausdrücke für e, und k,, erhalten wir 


Ki 
DL. kT 1 h © phTe\ _ RP 
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Gleichung (29.14) hat einen einfachen physikalischen Sinn. Es ist leicht ein- 
zusehen, daß die Größe 
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der Teil der Sternenergie jenseits der Grenze der LYMman-Serie ist, der von der 
Hülle absorbiert wird, und die Größe 


dv(1 hr < m) a =7: 
2” (3 + er, 
das Verhältnis der Energie ist, die von der Hülle im Frequenzintervall von 
v bisy + dv ausgestrahlt wird, zur gesamten von der Hülle emittierten Energie 
(mit einer Genauigkeit, mit der die Ionisationsformel abgeleitet wurde). Die 
Gesamtenergie, die von der Hülle ausgestrahlt wird, muß aber gleich dem Teil 
der Sternenergie im Lyman-Kontinuum sein, der von der Hülle absorbiert 
wird. Daher erhalten wir auch, wenn wir diese beiden letzten Größen miteinan- 


der multiplizieren, die Größe E5”"dv. 
Ist das Gesetz der Dichteänderung in der Hülle bekannt, so kann man 7, und 


Ey" durch die Dichte an der inneren Grenze der Hülle ausdrücken. Wir nehmen 
z.B. an, daß die Dichte in der Hülle umgekehrt proportional dem Quadrat des 
Abstands vom Sternzentrum abnimmt. Dann haben wir unter Berücksichti- 
gung dessen, daß für „<1 — un vollständig jonisiert ist (d.h., daß in der 


ganzen Hülle die Ungleichung 7, 2 > 1 gilt): 
2. 
nn, = ne) i (29.15) 


Setzt man n, und nt aus (29.15) in (29.13) und (29.10) ein, so erhält man 


m. g hv 
us Te eu Tr And ro (29.16) 
PT Te !rmkT)? 
und 
By” = Ans,n’'r}. (29.17) 


Schwieriger ist der Fall für 7, > 1. Dann ist der Ionisationsgrad der Atome 
in der Hülle mit Hilfe der Theorie des Strahlungstransports durch die Hülle zu 
bestimmen. Diese Theorie ist jedoch komplizierter als die Theorie des Trans- 
ports der L,-Strahlung durch den Nebel, da in den Hüllen mit kleinem Radius 
für 7, > 1 die Ionisationen aus angeregten Zuständen eine große Rolle spielen. 
Wir wollen hier nicht näher auf diese Theorie eingehen. Hervorgehoben sei nur 
die Tatsache, daß im gegebenen Fall die Energie, die von der Hülle ausgestrahlt 
wird, die Energie, die sich aus Gleichung (29.14) für x, = 1 ergibt, wesentlich 
übertreffen kann. 

Wie früher erwähnt, kann man das Spektrum eines Be-Sterns als Überlage- 
rung des Hüllenspektrums über das Spektrum eines B-Sterns ansehen. Man 
kann also die Energie, die von einem Be-Stern in der Frequenz v ausgestrahlt 
‚wird, nach der Gleichung 


E,= E* + B8* (29.18) 
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berechnen. Hierin ist E* die Energie, die in der Frequenz » von einem B-Stern 
ausgestrahlt wird. Wir nehmen an, daß der B-Stern wie ein absolut schwarzer 
Körper der Temperatur 7, strahlt, d.h. 


2,hv? Il | 
c2 hv u 
e:Tx — 1] 


Ey, = An?r? 


(29.19) 


Vergleicht man die Formeln (29.14) und (29.19), so findet man, daß bei einer 
Sterntemperatur von 20000°-30000° und z,-Werten, die nicht viel kleiner als 1 


ges 


sind, das Verhältnis = „_ Im sichtbaren Spektralbereich größenordnungsmäßig 


einige Zehntel ist (im violetten Teil des Spektrums kleiner, im roten größer). 
Wie schon gesagt, kann für 7, > 1 dieses Verhältnis noch beträchtlicher werden. 
Daher kann sich die Energieverteilung im Spektrum eines Be-Sterns wesentlich 
von der Energieverteilung im Spektrum eines B-Sterns unterscheiden. 

Auf der Grundlage obiger. Gleichungen können wir behaupten, daß mit zu- 
nehmender Mächtigkeit des Materiestroms aus dem Stern folgende Änderungen 
in seiner Strahlung beobachtet werden müssen: | 

Vor allem muß die visuelle Helligkeit des Sterns anwachsen. Dies geht aus den 
Gleichungen (29.17) und (29.18) hervor. Wendet man diese Gleichungen auf 
Strahlung der Wellenlänge 5550 Ä an, für die unser Auge am empfindlichsten 
ist, so kann man genähert die Zunahme der Sternhelligkeit mit größer werden- 


dem no ausrechnen. | 
Weiter muß die spektralphotometrische Temperatur des Sterns niedriger 
werden. Diese Temperatur 7, ist bekanntlich durch die Bedingung 
d 3 A 1 


—lgE, = — —  — (29.20) 
dy Y 


gegeben, worin Ear E, zus der Beobachtung zu finden ist. Nehmen wir an, 


daß im sichtbaren Spektralbereich die Hüllenstrahlung wesentlich stärker ist 


als die Sternstrahlung, so können wir an Stelle von E, die Größe E,” setzen, 
und unter Berücksichtigung von 


hv 
En e kTe 
erhalten wir für T, 
= | 1 1 
ENDE, 2, | 
hv 


(hier haben wir das Glied e #Te gegenüber 1 vernachlässigt). Aus Gleichung 
(29.21) ist ersichtlich, daß die spektralphotometrische Temperatur der Hülle 
weit niedriger ist als ihre Elektronentemperatur. Zum Beispiel ist für 7’, = 20000° 
im Bereich der Linie Hß 7, = 6700°. Dies bedeutet, daß sich mit zunehmendem 
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Einfluß der Hüllenstrahlung die spektralphotometrische Temperatur des 
Sterns verringert, und zwar beginnend mit dem Wert T,—= T',, bis zu dem 
Wert 7, der aus (29.21) folgt. 

Mit Zunahme des Materiestroms aus dem Stern muß schließlich der BAL- 
MER-Sprung kleiner werden. Wir hatten oben angenommen, daß die Energie- 
verteilung im Sternspektrum durch das Prancksche Gesetz gegeben ist. In 
Wirklichkeit ist dies nicht der Fall. Wie wir aus der Theorie der Photosphären 
wissen, weicht die Energieverteilung im Spektrum eines B-Sterns sehr stark 
von der PLanckschen ab, wobei ein Charakteristikum dieser Verteilung der 
Intensitätssprung an der Grenze der BALMER-Serie ist. Da nämlich der Absorp- 
tionskoeffizient des Wasserstoffatoms jenseits der Grenze der BALMER-Serie 
(d.h. für » > »,) größer ist als vor dieser Grenze (d.h. für » < »,), ist die In- 
tensität der Strahlung im Spektrum des Sterns jenseits der Grenze der BaL- 
MER-Serie geringer als davor. Gewöhnlich findet man aus der Beobachtung 


E 
D= le * (29.22) 


die nach dem Gesagten für „normale“ B-Sterne positiv ist. Die Strahlung der 
Hüllen besitzt jedoch die entgegengesetzte Eigenschaft: Für sie ist Des, die 
durch die Gleichung 


= (29.23) 
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bestimmt wird, negativ. Daher führt eine Überlagerung der Hüllenstrahlung 
über die Sternstrahlung zu einer Verkleinerung des BALMER-Sprungs. Mit zu- 
nehmender Hüllenstrahlung kann D für Be-Sterne sogar vom Positiven ins 
Negative übergehen. i 

Es ist noch zu erwähnen, daß mit zunehmender Energie der Hüllenstrahlung 
im kontinuierlichen Spektrum auch die Energie, die von den Hüllen in den Spek- 
trallinien ausgestrahlt wird, wachsen muß. Herrschten in den Hüllen der Be- 
Sterne dieselben Bedingungen wie in den Nebeln, so bliebe bei gegebener. 
Elektronentemperatur das Verhältnis der Intensität einer beliebigen Linie 
zur Intensität einer beliebigen Stelle im Kontinuum (Linien und Kontinuum 
der Hauptserie ausgenommen) immer konstant. Die Hüllen mit kleinem 
Radius sind jedoch im Unterschied zu den Nebeln für. die Strahlung in den 
Nebenserienlinien nicht durchsichtig, und es können in ihnen Ionisationen aus 
angeregten Zuständen stattfinden. Dies führt zu einer Neuverteilung der Ener- 
gie zwischen Linien und Kontinuum, wobei, wie leicht zu verstehen ist, die 
Strahlung im Kontinuum gegenüber der in den Linien zunimmt. Entsprechende 
Berechnungen sind leicht auf der Grundlage der in Abschnitt 4, $ 28, gebrachten 
Theorie und der Gleichungen dieses Abschnitts auszuführen. 

Die aufgezählten theoretischen Schlußfolgerungen über die Eigenschaften der 
Spektren der Be-Sterne stimmen gut mit den Beobachtungen überein. Am 
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anschaulichsten kommt dies in den Arbeiten von W. G. GORBATZKI über einen 
der auffallendsten Be-Sterne, y Cassiopeiae, zum Ausdruck [66]. Dieser helle 
Stern (+ 2”) zeigt unregelmäßige Veränderungen der Helligkeit und des Spek- 
trums, die in der Periode von 1936-1941 besonders ausgeprägt waren. Das 
Studium des umfangreichen Beobachtungsmaterials über diesen Stern führte zu 
dem Schluß, daß in der erwähnten Perio- 

m 19377 _ 1381939 _1%0 797 dedreimal die Stärke des Materiestroms 
aus dem Stern anwuchs und danach 
wieder absank (grob gesagt, der Stern 
stieß nacheinander drei Hüllen ab). 
Dabei wuchs jedesmal mit zunehmendem 
Materiestrom aus.dem Stern seine Hellig- 
keit, die spektralphotometrische Tempe- 


ratur sank, der BALMER-Sprung D ver- 
kleinerte sich, und die Intensität der 
BALmer-Linien (Hö, Abb.73) nahm zu. 
Ein ausführlicher Vergleich der Theo- 
rie mit der Beobachtung ermöglichte 
| W.G. GORBATZKI die Bestimmung einiger 
| Charakteristika von y Cassiopeiae. Nach 


seinen Rechnungen ist der Photosphären- 
radius gleich drei Sonnenradien, die Stern- 
temperatur gleich 34000°, die Zahl der 
freien Elektronen pro cm? an der Stern- 


6 oberfläche 1012-1013 und die mittlere 

2 NSS hö Elektronentemperatur der Hülle 15000° 
DE oe ya tern re '518.20000°: 

7 1938.19 190 1941 Wir wollen nun zu den WoLr-RaAynr- 

Abb. 73 Sternen übergehen. Das Leuchten der 


Hüllen dieser Sterne geschieht im Prinzip 
ebenso wie das Leuchten der Hüllen der Be-Sterne, jedoch sind die WOLF- 
RAYET-Sterne weitaus heißer als die Be-Sterne. Aus diesem Grunde wirken 
bei der Bildung des kontinuierlichen Spektrums der WoLr- RAYET-Sterne nicht 
nur Wasserstoffatome mit, sondern auch Atome mit höheren Ionisationspoten- 
tialen. 

Eine andere wesentliche Eigenart des Leuchtvorgangs in den Hüllen der 
WoLr-RAYEr-Sterne stellt die große Rolle der Streuung der Strahlung an 
freien Elektronen dar. Um dies zu beweisen, berechnen wir die optische Dicke 
der „Atmosphäre“ eines WoLF-RAYEr-Sterns, hervorgerufen durch Elektro- 
nenstreuung (wir erinnern uns daran, daß man die Hülle eines WoLr-RAYHr- 
Sterns, etwas gekünstelt, in eine „Photosphäre‘“ und eine „Atmosphäre“ ein- 
teilen kann). Bezeichnen wir die erwähnte Größe durch r,, so haben wir 


TG = o|n.dr, (29.24) 


Yo 
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wobei o, der Streukoeffizient pro Elektron und r, der Radius der Photosphäre 
sind. Wir nehmen wie früher an, daß die Dichte der Materie in der Hülle eines 
Wour-RaAYert-Sterns umgekehrt proportional dem Quadrat des Abstandes vom 
Sternzentrum abfällt. Dann finden: wir an Stelle von (29.24) 

T,= oNVr,. (29.25) 
Zur Abschätzung von T, setzen wir r=Ö5r. und n. = 1,5: 1012; 0, ist be- 
kanntlich 0,67 - 10-?*. Damit ergibt die Gleichung (29.25) 7, = z Wir sehen, 
daß die optische Dicke der ‚Atmosphäre‘ der WOLF-RAYEr-Sterne, bedingt 
durch Elektronenstreuung, sehr groß ist. Offensichtlich folgt die untere Grenze 
der ‚Atmosphäre‘ auch aus der Bedingung, daß für sie 7, von der Größen- 
ordnung 1 ist. | 

Zum Vergleich wollen wir die optische Dicke der „Atmosphäre“ jenseits der 
Grenze der LyMman-Serie berechnen. Wir benutzen hierzu Gleichung (29.16). 
Setzen wir r=5ro, n. = 1,5 1012, T, = 50000° und berücksichtigen, daß 
k,, = 0,5 - 10-1 ist, so erhalten wir.r, = 0,03. Folglich ist 7,> r,, d.h.,in den 
Atmosphären der WoLF- RAYET-Sterne spielt die Streuung der Strahlung durch 
freie Elektronen eine größere Rolle als die Absorption durch Wasserstoffatome. 
Mit zunehmender Tiefe in der Photosphäre nimmt jedoch die Rolle der Elek- 
tronenstreuung allmählich gegenüber. der Rolle der Absorption durch die 
Atome wieder ab. Dies ist dadurch bedingt, daß der Volumkoeffizient der 
Streuung durch freie Elektronen proportional n, ist, der Volumkoeffizient der 
Absorption aber proportional n,n*. Mit zunehmender Tiefe in der Photosphäre 
wächst jedoch die Materiedichte. 

Wegen der großen Rolle der Elektronenstreuung in den Hüllen der WOoLr- 
RAYEr-Sterne besitzt die Strahlung dieser Sterne eine Reihe interessanter 
Eigenschaften. Die wichtigste von ihnen ist die Polarisation der Sternstrahlung. 
Selbstverständlich kommt diese Eigenschaft nicht nur den Wour- RAYET- 
Sternen zu, sondern auch anderen Sternen von hinreichend hoher Temperatur 
und genügend kleiner Dichte der äußeren Schichten. Zur Erklärung des Polari- 
sationsgrades der Sternstrahlung wurde das Problem des Strahlungstransports 
‚ durch eine reine Elektronenphotosphäre, die aus planparällelen Schichten be- 
steht, gelöst [67], [68]. Es zeigte sich, daß der Polarisationsgrad der Strahlung 
eines Sterns, der eine solche Photosphäre besitzt, von Null im Zentrum der 
Sternscheibe bis 12,5% am Rande wächst, wobei die Strahlung in Richtung des 
Radius polarisiert ist. Es ist klar, daß eine Strahlung, die von der ganzen 
Scheibe eines kugelsymmetrischen Sterns ausgeht, unpolarisiert erscheint. Da- 
her ist es zur Entdeckung dieses Effekts notwendig, Bedeckungsveränderliche 
zu beobachten, deren eine Komponente ein heißer, die andere ein kühler Stern 
ist. Dann wird bei Bedeckung des heißen Sterns durch seinen kühlen Begleiter 
die Strahlung des Systems zu einem gewissen Grade, wenn auch nur sehr. 
schwach, polarisiert sein. Dieser Fffekt, ‘der von der Theorie vorausgesagt 
wurde, ist dann tatsächlich auch bei einer Reihe Bedeckungsveränderlicher be- 
obachtet worden. 
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Besonders interessant ist eine bei den erwähnten Beobachtungen entdeckte 
ganz neue Erscheinung, die Polarisation des Sternlichts außerhalb der Be- 
deckung sowie die Polarisation des Lichts einzelner Sterne [69], [70]. Den größ- 
ten Polarisationsgrad (etwa 6%) weisen einige WoLF-RAYEHrt-Sterne auf. Eine 
Erklärung für diese Erscheinung konnte bis heute noch nicht gefunden werden. 
Es ist möglich, daß sie durch Streuung des Lichts durch freie Elektronen in 
Hüllen, die keine Kugelsymmetrie besitzen, hervorgerufen wird. Man vermutet 
auch, daß das Sternlicht beim Durchgang durch das interstellare Medium pola- 
risiert wird. 


3. Sterne später Spektralklassen mit hellen Linien 


Außer in den Spektren der Sterne vom Typ. Worr-RAyErt, P Cygni und Be, 
die zu den frühen Spektralklassen gehören, begegnet man Emissionslinien auch 
in den Spektren von Sternen später Spektralklassen. Zu ihnen gehören vor 
allem die langperiodischen Veränderlichen, von denen die Mehrzahl helle 
Linien des Wasserstoffs, des ionisierten Eisens (um das Helligkeitsmaximum) 
und des neutralen Eisens (um das Helligkeitsminimum) zeigen. Ein anderes 


‚Tabelle 27 


Typ Me Se Ne 


Beispiel für solche Sterne sind Sterne vom Typ Z Andromedae. Ihre Spektren 
bestehen aus einer Kombination eines kontinuierlichen und eines Absorptions- 
spektrums späten Spektraltyps und einem Emissionsspektrum, das zu Atomen 
mit sehr hohen Ionisationspotentialen gehört (z.B. He II). 

Sehr interessant ist das BALMER-Dekrement in den Spektren der langperio- 
dischen Veränderlichen. Entsprechende Angaben finden sich in Tabelle 27. Wir 
sehen, daß das BALMER-Dekrement in den Sternen vom Typ Me völlig anomal 
ist. Dies wird jedoch nicht durch die Wirkung eines unbekannten Anregungs- 
mechanismus der Atome hervorgerufen, sondern wie G. A. ScHAIn [71] gezeigt 
hat, ist die Ursache des anomalen BALmER-Dekrements die Absorptionswir- 
kung des Titanoxyds. In den Spektren der Sterne vom Typ Se und Ne, in 
denen die Banden des Titanoxyds fehlen, ist auch das BALMER-Dekrement 
vollkommen normal. Interessant ist aueh, daß in den Spektren der langperio- 
dischen Veränderlichen die hellen Wasserstofflinien in mehrere Komponenten 
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aufspalten. Wie unlängst aufgeklärt wurde; beruht eine derartige, ungewöhn- 
liche Struktur der Emissionslinien auf einer Abschirmung der Wasserstoff- 
strahlung in den Sternatmosphären, die von Atomen nichtionisierter Metalle 
herrührt. Aus diesen Tatsachen kann man schließen, daß die Emissionslinien 
hauptsächlich in tieferen Schichten der Atmosphäre entstehen als die Absorp- 
tionslinien. 

Wertvolle Schlüsse lassen sich. auch aus den Radialgeschwindigkeiten der 
langperiodischen Veränderlichen ziehen. Bekanntlich erfolgt mit den Hellig- 
keitsschwankungen dieser Sterne auch eine Änderung der Linienverschiebungen. 
Interessant dabei ist, daß die Verschiebungen der Emissions- und Absorptions- 
linien nicht gleich sind. Dies spricht erneut für die Entstehung der Emissionen 
und Absorptionen in verschiedenen Atmosphärenschichten. Eine statistische 
Betrachtung der Radialgeschwindigkeiten der langperiodischen Veränderlichen 
führt zu folgenden Ergebnissen: 


1. Die Differenz der Radialgeschwindigkeiten, die aus den Emissions- und 
Absorptionslinien gefunden wurden, ist immer negativ (v, — v,<P0). 

32.Das K- Glied, das aus den Emissionslinien bestimmt wird, beträgt un- 
gefähr — 15 km/sec. 

3. Das K,-Glied, das aus den Absorptionslinien bestimmt wird, ist etwa Null. 


Aus diesen Daten geht hervor, daß die Schicht, in der die Emissionslinien 
entstehen, sich auf den Beobachter zu bewegt, mit anderen Worten, aus den 
langperiodischen Veränderlichen strömt Materie aus. Diese Schlußfolgerung 
wurde von G. A. ScHaun als erstem geäußert [72]. Einige Zweifel entstehen 
” dabei, weil K, = 0. Aus verschiedenen Gründen ist es allerdings möglich, daß 
dieser K_,-Wert übertrieben ist. Wenn dies der Fall ist, scheint die Hypothese 
vom Ausschleudern der Materie aus den langperiodischen Veränderlichen ziem- 
lich wahrscheinlich. Der Materieausstoß ist dabei nicht stationär, sondern be- 
sitzt einen veränderlichen Charakter. Die ausgeschleuderte Materie selbst muß 
eine beträchtliche Bremsung erfahren. 

Die aufgezählten Resultate sind für das Verständnis der Natur der Sterne 
später Spektralklassen mit Emissionslinien sehr wichtig. Insbesondere sind sie 
für die Lösung folgender Grundfrage, die im Zusammenhang mit den betrach- 
teten Sternen auftaucht, bedeutungsvoll. Aus welchen Ursachen entstehen die 
Emissionslinien in den Spektren so kühler Sterne? Die Ultraviolettenergie eines 
Sterns der Temperatur von 2000°-3000° reicht offensichtlich nicht dazu aus, 
daß Emissionslinien auf Kosten dieser Energie entstehen können. 

Um der Lösung der gestellten Frage näher zu kommen, werden wir sie „um- 
drehen“, d.h. so stellen: Ein heißer Stern ist umgeben von einer ausgedehnten 
und verdünnten Hülle; in dieser Hülle entstehen Emissionslinien durch Um- 
wandlung ultravioletter Sternenergie. Kann nun nicht die Hülle unter be- 
stimmten Bedingungen neben den Emissionslinien auch ein Spektrum: von 
spätem Typ, sowohl kontinuierlich als auch linienhaft ergeben? 

Es wurde früher von uns gezeigt, daß mit zunehmender optischer Dicke der 
Hülle die spektralphotometrische Temperatur des Objekts niedriger wird. Da- 
durch erklärte sich die Abweichung zwischen der ZanstrA-Temperatur und der 
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spektralphotometrischen Temperatur der Sterne vom Typ Be und Worr- 
Rıayer. Mit den gleichen Abweichungen, nur in noch schärferer Form, haben 
wir es tatsächlich auch bei Sternen später Spektralklassen mit Emissionslinien 
zu tun. Man kann daher annehmen, daß sich die Sterne später Spektralklassen 
mit Emissionslinien von den Sternen früher Spektralklassen mit Emissions- 
linien nur durch eine noch größere optische Dicke der Hülle unterscheiden. Mit 
anderen Worten, die Sterne der späten Spektralklassen mit Emissionslinien 
muß man offensichtlich als heiße Sterne ansehen, die von sehr ausgedehnten 
Hüllen von großer optischer Dicke im kontinuierlichen Spektrum umgeben sind. 
Die Prozesse, die sich in solchen Hüllen abspielen, kann man kurz folgender- 
maßen beschreiben : Die inneren Teile der Hülle absorbieren die Sternstrahlung 
vollständig und wandeln sie in Quanten niedrigerer Frequenzen um. Dabei ent- 
steht ein kontinuierliches Spektrum von spätem Typ, und gleichfalls erscheinen 
Emissionslinien verschiedener Atome. Bis zu den äußeren Teilen der Hülle 
dringt die Sternstrahlung fast gar nicht vor, so daß diese nur der Wirkung der 
Strahlung der Hülle selbst, die einer niedrigeren Temperatur entspricht, unter- 
liegen. In diesen Bereichen finden sich nichtionisierte Metallatome und: Mole- 
küle. Hier entsteht das Absorptionsspektrum von spätem Typ [57, Kap.V]. 

Die oben dargelegte Hypothese wird im großen und ganzen durch die Be- 
obachtung bestätigt. Beispielsweise steht mit ihr die Tatsache, daß die hellen 
Linien in den Spektren langperiodischer Veränderlicher in tieferen Schichten der 
Hülle entstehen als die Absorptionslinien und -banden, in vollem Einklang. Wie 
wir uns erinnern, wird dies dadurch nachgewiesen, daß die Emissionslinien durch 
Molekülbanden und die Linien nichtionisierter Metalle abgeschirmt werden. 
Weiter sei erwähnt, daß in der Epoche um das Helligkeitsmaximum, d.h., © 
wenn die Abschirmung minimal ist, das Emissionsspektrum der langperiodi- 
schen Veränderlichen dem der Sterne vom Typ Be und der Novae zur Zeit des 
Auftretens von Emissionslinien sehr ähnlich ist. Diese Tatsache kann als direk- 
ter Hinweis auf die Gleichheit des Anregungsmechanismus der Emissionslinien 
in allen erwähnten Fällen angesehen werden. 

Zugunsten der dargelegten Hypothese sprechen auch die Änderungen in den 
Spektren der Sterne vom Typ Z Andromedae. Diese Änderungen sind so radikal, 
daß sich ein Stern späten Typs in einen solchen frühen Typs umwandelt. Dies 
war beim Stern Z Andromedae selbst im Jahre 1939 der Fall. Diese Umwand- 
lungen lassen sich durch eine große Änderung der Stärke des Materiestroms 
aus dem Stern und demzufolge eine Änderung der optischen Dicke der Hülle 
erklären. Zuweilen sind die Spektren der genannten Sterne Kombinationen 
zweier kontinuierlicher Spektren, eines frühen und eines späten. In diesen 
Fällen sind nach der dargelegten Interpretation die Spektren des Sterns und 
der Hülle in ihrer Helligkeit vergleichbar. Dabei gehört’ dann, grob ausgedrückt, 
das rote Ende des ‚kombinierten‘ Spektrums zur Hülle und das violette zum 
Stern. 

Nach der dargelegten Hypothese können sich Sterne. von spätem Spektral- 
typ mit Emissionslinien durch eine weitere Vergrößerung der optischen Dicke 
der Hülle in Sterne später Spektralklassen ohne Emissionslinien umwandeln. 
So entstehen anscheinend die „gewöhnlichen“ kühlen Überriesen. Im Zusam- 
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menhang damit sei darauf hingewiesen, daß die Massen und Leuchtkräfte der 
Überriesen vom Typ M denen der Sterne vom Typ O und B gleichen. Schon 
diese Tatsache zwingt zu der Vermutung, daß kein wesentlicher Unterschied im 
inneren Aufbau der betrachteten Sterne besteht. 

Der Vollständigkeit halber erwähnen wir, daß auch andere Hypothesen zur 
Erklärung der Entstehung von Spektren später Spektralklassen mit Emissions- 
linien vorgeschlagen wurden. Die größte Beachtung verdient die Hypothese 
von BERNAU, der die Sterne vom Typ Z Andromedae als Doppelsterne, be- 
stehend aus einer „blauen“ und einer ‚roten‘‘ Komponente, betrachtet. Bis 
heute wurde jedoch in keinem Falle ein überzeugender Beweis für diese Hypo- 
these erhalten. 


4. Sternassoziationen 


Alle oben betrachteten Sterne mit hellen Spektrallinien besitzen sehr hohe 
Leuchtkräfte. Neben ihnen wurden jedoch auch Zwergsterne mit Emissions- 
linien im Spektrum entdeckt. Die bemerkenswertesten unter ihnen sind die 
Veränderlichen vom Typ T Tauri. Diese Sterne gehören zu den Spektralklassen 
G bis M und besitzen Emissionslinien von H, Ca II, Fe Il, u.a. An ihrer vio- 
letten Seite sind Absorptionslinien sichtbar. Dies zwingt zu der Annahme, daß 
auch aus den Sternen vom Typ T Tauri, ebenso wie auch aus anderen Sternen 
mit ähnlichen Linienkonturen, sich ein Ausströmen von Materie vollzieht. 

Sehr eigenartig ist die räumliche Verteilung der Sterne vom Typ T Tauri. 
Diese Verteilung diente V. A. AMBARZUMJAN als Ausgangspunkt für die Ent- 
deckung und Untersuchung eines neuen Typs von Sternsystemen, der Stern- 
assoziationen [73], [74]. 

AMBARZUMJAN fiel auf, daß fast alle bis 1947 bekannten Sterne vom Typ 
T Tauri sich in zwei nicht sehr großen Gebieten des Himmels befinden. In einem 
dieser Gebiete, in den Sternbildern Taurus und Auriga, konzentrieren sich 
acht Sterne vom Typ T Tauri und ungefähr 40 andere Zwergsterne mit Emis- 
sionslinien im Spektrum. Wie später P. N. CHoLOPoWw zeigte, gehört die Mehr- 
zahl der letzteren ebenfalls zu den T-Tauri-Veränderlichen. Die Entfernung bis 
zu dieser Sterngruppe beträgt etwa 100 parsec, ihr linearer Durchmesser etwa 
25 parsec. Die andere Gruppe der T-Tauri-Veränderlichen mit 7 Veränderlichen 
dieser Art liegt in den Sternbildern Aquila und Ophiuchus und ist anscheinend 
weiter von uns entfernt als die erstgenannte. | 

Weiter bemerkte V. A. AMBARZUMJAN, daß heiße Sterne (vom Typ O und 
B) ebenfalls die Tendenz haben, Haufen zu bilden. Von ihm und seinen Mit- 
arbeitern wurden mehr als zwanzig Gruppen solcher Sterne gefunden. Beson- 
ders interessant ist, daß die Mehrzahl der Wour-RAvYEr- und P-Cygni- 
Sterne und auch viele Be-Sterne in diesen Gruppen vorkommen. Ein charak- 
teristisches Beispiel einer derartigen Gruppe heißer Sterne ist. das System, das 
den Doppelsternhaufen x und h Persei umgibt. Dieses System enthält einige 
zehn Überriesen vom Typ B, darunter fünf P-Cygni-Sterne. Der Sternhaufen 
ist. der Kern dieses Systems. Der Durchmesser des Systems beträgt etwa 170 par- 
sec, seine Entfernung ungefähr 2000 parsec. 
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Die erwähnten Sterngruppen wurden von V. A. AMBARZUMJAN Sternasso- 
ziationen genannt (entsprechend den T- und O-Assoziationen). Es sei hervor- 
gehoben, daß ein großer Unterschied zwischen den Assoziationen und Stern- 
haufen besteht. Während die Dichte der Sternhaufen die mittlere Dichte des 
umgebenden Sternfeldes wesentlich übertrifft, ist die Dichte der Assoziationen 
klein im Vergleich zu dessen Dichte. Jedoch treten die Assoziationen hinsicht- 
lich ihrer partiellen Dichte stark hervor, d.h. der Dichte einer bestimmten 
Klasse von Sternen (Zwergsterne mit Emissionslinien im Spektrum in einem 
Falle, Überriesen vom Typ O und B im anderen). Aus diesem Grunde wurden 
ja die Assoziationen überhaupt erst entdeckt. 

Von großer Bedeutung sind die Folgerungen, die von V. A. AMBARZUMJAN 
aus der Tatsache der Existenz solcher Sternassoziationen gezogen wurden. 

Es ist unwahrscheinlich, daß die Assoziationen bei zufälligen Begegnungen 
von Sternen gebildet wurden. Daher muß man annehmen, daß die Sterne der 
Assoziationen von ihrer Entstehung an miteinander verbunden sind. Wie die 
Rechnungen zeigen, ist jedoch diese Verbindung nicht sehr fest, die Assozia- 
tionen müssen sich schnell unter der Wirkung der Anziehung der anderen 
Sterne auflösen. Nichtsdestoweniger werden sie heute beobachtet, was offen- 
sichtlich dafür spricht, daß die Assoziationen und damit die in ihnen vor- 
kommenden Sterne erst vor relativ kurzer Zeit entstanden sind. Nach einer 
Schätzung geht ihr Alter nicht über 10° Jahre hinaus. Das mittlere Alter der. 
„gewöhnlichen“ Sterne beträgt aber bekanntlich 10° bis 101 Jahre. Die Stern- 
assoziationen müssen also sehr junge Gebilde sein. 

Diese Schlußfolgerung über die außerordentliche Jugend der Sternassoziatio-' 
nen, die aus dynamischen Überlegungen resultiert, wird auch durch astro- 
physikalische Daten bestätigt. Wie schon gesagt, kommen in den Sternasso-. 
ziationen WOLF-RAYET-, P Cygni-, Be- und andere Sterne vor, die Materie 
ausstoßen. Die Materiemenge, die von jedem dieser Sterne jährlich ausge- 
schleudert wird, macht 10-$ bis 10-5 Sonnenmassen aus. Es ist klar, daß dieser 
Prozeß nicht länger als 106-10° Jahre dauern kann. Sterne, die Materie aus- 
stoßen, müssen daher schnell den Übergang von einem stabilen Zustand großer 
Masse in einen anderen mit kleiner Masse durchführen. Sterne mit Massen, die 
diejenigen der Sterne vom Typ Wour-RavEr, P Oygni und Be übertreffen, sind 
uns jedoch nicht bekannt. Wir müssen also wiederum schließen, daß die be- 
trachteten Sterne und damit auch die Assoziationen, in denen sie vorkommen, 
direkt aus der prästellaren Phase der Materie entstanden sind, und dies außer- 
dem erst vor relativ kurzer Zeit. 

So setzt sich die Bildung von Sternen, die vor einigen Milliarden Jahren be- 
gonnen hat, auch heute noch in unserem Milchstraßensystem fort. Dieser 
Schluß ist darum besonders wichtig, weil er die idealistischen Behauptungen 
einer Reihe von ausländischen Astronomen über die gleichzeitige Entstehung 
aller Sterne widerlegt. 

Es ist schwer, daran zu zweifeln, daß sich in den frühesten Epochen des Milch- 
straßensystems die Bildung von Sternen über Assoziationen vollzogen hat. Man 
muß sich also den Prozeß der Entwieklung des Milchstraßensystems als all- 
mähliches Ausscheiden von Sterngruppen (d.h. Assoziationen) aus prästellarer 
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Materie vorstellen. Wie schon gesagt, sind die Assoziationen dynamisch instabil 
und lösen sich schnell auf. Infolgedessen vermischen sich die Sterne der Asso- 
ziationen mit anderen, früher gebildeten Sternen. Gleichzeitig läuft der Prozeß 
der Sternentwicklung ab. Zu Beginn ihres Daseins sind die Sterne ebenso in- 
stabil wie die Assoziationen, wovon das Ausstoßen von Materie zeugt. Im 
Laufe der Zeit werden sie durch Materieausstoß stabil und gehen in „gewöhn- 
liche‘“ Sterne über. Wesentlich dabei ist, daß die entstehenden Sterne sowohl 
Riesen als auch Zwerge sind (da sie über O- und T-Assoziationen entstehen). 
Mit anderen Worten, die Sterne ‚‚treten‘“ in das HERTZSPRUNG-RUSsSELL-Dia- 
gramm nicht nur am Anfang der Hauptreihe ‚ein‘, sondern auch in ihren an- 
deren Teilen, d.h. „auf der ganzen Front der Hauptreihe“. | 

Von den anderen Resultaten, die aus der Untersuchung .der Sternassozia- 
tionen gefunden wurden, ist am wichtigsten, daß in den Assoziationen viele 
Doppel- und Mehrfachsysteme anzutreffen sind. So sind anscheinend z.B. die 
meisten WOoLF-RAYET-Sterne Komponenten enger Sternpaare. Viele der 
Sterne vom Typ T Tauri haben visuelle Begleiter. Diese Tatsachen werfen ein 
neues Licht auf die Entstehung von Doppelsternen. Früher wurde bekanntlich 
angenommen, daß die Doppelsterne entweder durch Teilung eines Sterns oder 
durch Einfang eines Sterns durch einen anderen entstehen. Wir sehen jedoch 
jetzt, daß schon in den Assoziationen, d.h. unter den jüngsten Sternen, viele 
Doppel- und Mehrfachsterne vorkommen. Infolgedessen erscheint die Annahme, 
daß die Sterne erst im Laufe ihres langen Lebens zu einem Begleiter gelangen, 
unrichtig. Sie entstehen vielmehr gleich entweder als Einzel- oder als Mehr- 
fachsterne. Es ist möglich, daß kein prinzipieller Unterschied zwischen den 
Mehrfachsternen und dem Sonnensystem besteht. Dann wäre die dargelegte 
Hypothese auch für die Kosmogonie des Sonnensystems von Bedeutung. 

‚Interessant ist auch, daß ein großer Unterschied zwischen den Mehrfach- 
systemen innerhalb und außerhalb der Assoziationen besteht. Gewöhnlich be- 
sitzen. die Mehrfachsysteme außerhalb der Assoziationen Abstände zwischen 
ihren Komponenten von unterschiedlicher Größenordnung. Zum Beispiel ist 
ein Dreifachsystem so angeordnet, daß zwei Sterne (A und .B) eng benachbart 
sind und der dritte (©) weit von ihnen entfernt liegt. Der Umlauf der Sterne in 
einem solchen System erfolgt genähert als KErLer-Bewegung des Sterns B 
um A und als KEPLER-Bewegung des Sterns C um das Paar A B. Ganz analog 
sind die Vierfachsysteme aufgebaut. Sie bestehen gewöhnlich aus zwei Paaren 
eng benachbarter Sterne in ziemlich großer Entfernung voneinander. Es hat 
sich herausgestellt, daß nur solche Systeme stabil sind. Würde sich ein Mehr- 
fachsystem mit annähernd gleichen Abständen zwischen den Komponenten 
bilden, so zerfiele es ziemlich schnell wieder oder wandelte sich in ein System 
mit Entfernungen verschiedener Größenordnung zwischen den Komponenten 
um (z.B. in ein System des oben beschriebenen Typs). 

In den Assoziationen begegnet man aber gerade Mehrfachsystemen mit Ab- 
ständen gleicher Größenordnung zwischen den Komponenten. Diese wurden 
von V. A. AMBARZUMJAN und B. E. MARKARJAN Systeme vom Trapeztyp 
(in Analogie zu dem bekannten Trapez im ‚Orion, das zur Orionassoziation 
gehört) genannt. Es ist einleuchtend, daß die Existenz von Mehrfachsystemen 
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vom Trapeztyp in den Sternassoziationen als ein weiterer Beweis für die 
Jugend der Assoziationen angesehen werden muß [75]. 

Ohne Zweifel werden weitere Untersuchungen an den Sternassoziationen zu 
neuen Resultaten führen, die für die Kosmogonie von’ großer Bedeutung sind. 
Man wird wohl schon für die nächsten Jahre die Antwort auf die Frage nach 
der Natur der Materie, aus der sich die Sterne bilden, erwarten können. 


KAPITEL VII 


Der innere Aufbau der Sterne 


8 30. Zusammenfassung 
1. Problemstellung 


Der innere Aufbau der Sterne ist eins der schwierigsten Probleme der theo- 
retischen Astrophysik. Es bestehen hier noch sehr viele ungeklärte Fragen; 
viele Einzelheiten sind völlig unerforscht. Daher wollen wir uns mit einem grund- 
legenden Überblick begnügen, der für eine Vorstellung über die Wege zur 
Lösung dieser Probleme nötig ist. Auf die Varianten der einzelnen Modelle des 
inneren Aufbaus der verschiedenen Sterntypen, die auf mehr oder weniger will- 
kürlichen Annahmen beruhen, werden wir überhaupt nicht eingehen. Der Wert 
der überaus großen Zahl dieser ausgearbeiteten schematisierten Modelle er- 
scheint uns doch recht bedingt zu sein. 

Wir betrachten die statischen (nicht veränderlichen) Sterne im Gleich- 
gewichtszustand und werden Kugelsymmetrie der Sterne voraussetzen, d.h. 
also, eine Rotation, die eine Abweichung von der Kugelsymmetrie hervorrufen 
würde, vernachlässigen. Dann sind alle Größen, die den physikalischen Zustand 
eines Sterns kennzeichnen (Temperatur 7, Dichte o, Druck p, Schwerebe- 
schleunigung g, Strahlungsstrom Z, u.a.) nur Funktionen des Abstands r vom 
Sternzentrum. Unter dieser Voraussetzung lautet die Gleichung des hydro- 
statischen Gleichgewichts 


En ren, (30.1) 


mit‘der Schwerebeschleunigung 


Dabei ist G die Gravitationskonstante, M (r) die Masse innerhalb der Kugel mit 
dem Radius r, = p4 + ?„ der Gesamtdruck, d.h. die Summe aus Gasdruck 
d. und Strahlungsdruck ?,. Weiter folgt aus der Strömungsgleichung durch 
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Multiplikation mit cos ö und Integration 


APR koH 
a er 


mit k als Massenabsorptionskoeffizienten und c der Lichtgeschwindigkeit. 

Es sei nun e(r) die Energiemenge, die pro Massen- und Zeiteinheit im Ab- 
stand r vom Zentrum des Sterns durch Energiequellen erzeugt wird. Dann ist 
die Gesamtenergie, die von den Quellen im Innern einer Kugel mit dem Radius 


r erzeugt wird, gleich : 


L(r) = jr Anrteodr. (30.4) 
0 


Wenn der Energietransport im Sterninnern hauptsächlich durch Strahlung 
erfolgt (was bei den hohen Temperaturen, die im Sterninnern herrschen, der 
Fall ist), so ist 


L(r) = 4nr?H. (30.5) 
Damit kann Gleichung (30.3) in folgender Form geschrieben werden : 
Apr ar: koL(r) 
dr  Ancr? ’ er 
und Gleichung (30.1) wird mit (30.2) 
d(Pa + Pr) GM) | 
en rl) _ __ 30: (30.7) 


Zu den beiden Grundgleichungen (30.6) und (30.7) gehört noch Gleichung 
(30.4), die wir in der Form 
dL(r) 


dr 


— 4nr?oe (30.8) 


schreiben, und nachstehende selbstverständliche Bedingung: 


dM (r) 
dr 


= 4nr?o e (80.9) 


ı Wir betrachten jetzt einen Stern als Gaskugel. Der Zustand der Materie im 
Innern dieses Sterns wird durch das BoyLE-MarıorTTEsche Gesetz be- 


schrieben : e 
Pe = —ıoT. (30.10) 
 \ 


Hierin ist R die allgemeine Gaskonstante und u das Molekulargewicht. Der 
Strahlungsdruck ist durch die Gleichung 


. 1 
Pr z at“. (30.11) 
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gegeben, die für die inneren Schichten des Sterns bei lokalem thermodynami- 
schem Gleichgewicht gilt. Der Gleichgewichtszustand eines Gassterns wird somit 
durch folgende Grundgleichungen charakterisiert: 


d/R 1 GM (r) 
Eu Er. OBEREN 
leer + zer) y2 P> 
41 er _ kLir) 
dr 3 4rcr?“’ 
(30.12) 
dM (r) 472 
dr 8: 
dL(r) a 
dr ar 0 


Die Lösungen dieses Systems der vier Gleichungen für vier Veränderliche 
:0, T, M(r) und L(r) müssen die folgenden Grenzbedingungen erfüllen: 

für=0: o=og, T=T, M(r)=0, Le)=®; 

= m | m ; N (30.13) 

fürr=n: 0=09, T=0, M()=M, L(ir=EL. E 

Hierin sind r, der Radius, M die Masse, L die Leuchtkraft des Sterns, und ‚der 

Index c bedeutet den Wert der Parameter i im Sternzentrum. 
Wir führen nun dimensionslose Veränderliche ein, die 0, T, k und ein Ein- 


heiten des Mittelpunktswerts und L(r) und M (r) in Einheiten der Leuchtkraft 
und Masse des ganzen Sterns ausdrücken: 


T=Tx, Mi)=Mvw, Lin)=Ln, 
a ee (30.14) 

0 = 0,05 E = &£, — kr. 

Außerdem setzen wir . ae 


worin « vorläufig ein willkürlicher Parameter ist. Dann ist leicht zu zeigen, daß 
die Gleichungen (30.12) zum System 


| 


(30.16) 
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führen, wobei die dimensionslosen Parameter 


Bor GM ee kb B, 
an T, 4n,6M 1 —Bß, | 
N (30.17) 
— in@M PB 1 FRE M | 
Be | 
A 
und — ß. = 2 sind. Die Gleichungen (30.16) sind für die Grenzbedin- 
Pe | 
gungen (30.13 oder für 


) 
Ee= 
(30.18) 


zu lösen. Die Lösung des Systems (30.16) enthält die vier Parameter A,, Äg, Ay, 
U Be und vier willkürliche Konstanten, die sich beispielsweise aus den Be- 
dingungen im Zentrum (30.18), bestimmen lassen, die es ermöglichen, diese vier 
Konstanten durch A,, Az, A; und el auszudrücken. Damit hat die Lösung, 


welche die Mittelpunktsbedingungen (30.18) befriedigt, die Form 


== 
0,T,9,7N; = 4[8 B Pe oz, As; 1) (i = 1,2,3,4). (30.19) 


c 


Diese Lösung muß aber auch die Bedingungen (30.18) für & = 2 erfüllen, was 
zu vier Bedingungen der Form z 


no De: /; 1.) —=0 (7 = 1, 2, 3, 4) (30.20) 


Pe 
führt. 
Die Lösung dieser vier Gleichungen gibt uns die vier dimensionslosen Para- 


1=P, 
Pe 


meter A,, As, A, und 2 (Eigenwerte) als Ausdrücke des Verhältnisses 


Nach (30.17) haben aber diese Ausdrücke die Form 


F(L,M,r,T.,0, ko: W)=0 (=1,2,3,4), (30.21) 
da 
1 = 
ß. Ze T, 
ße 3 


R 
—0e 
u 
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ist. Eliminiert man aus zwei Gleichungen (30.21) o, und 7’, so findet man 
Oe> 1; FE YL, M, 1}, ke Ee> u) (? -— 1, 2) 9 (30.22) 


d.h. die Bedingungen, welche die Temperatur und die Dichte im Sternzentrum 
bestimmen. Setzt man diese Ausdrücke (30.22) in die beiden übrigen Gleichun- 
gen (30.21) ein, so erhält man zwei Beziehungen der Form 


PL, M, rk, W)=0 (ü=1,2. (30.23) 


Aus den Gleichungen (30.22) und (30.23) folgen grundsätzliche Schlüsse der 
Theorie des inneren Aufbaus der Sterne. 


2. Die wesentlichsten empirischen Beziehungen 


Ein Stern wird vom Beobachter durch drei physikalische Parameter charak- 
terisiert: die Masse M, die Leuchtkraft Z und den Radius r,, von denen jeder 
experimentell mit einer bekannten Genauigkeit bestimmt werden kann. Die 
Beobachtungen zeigen, daß für Sterne der Hauptreihe, Riesen und Überriesen 
(siehe das Leuchtkraft-Spektrum-Diagramm, Abb.46) ein nahezu strenger 
funktionaler Zusammenhang zwischen Masse und Leuchtkraft von der Form 
L Mr? besteht. Nach den Untersuchungen von P. P. PARENAGo und A.G. 
Masszwırsca [76] ist diese Abhängigkeit für die erwähnten Sterngruppen 


e ia : 1 BR 
verschieden: für Riesen und Überriesen ist n = _ für Sterne der Spektral- 


klassen O bis G4 (erster Teil der Hauptreihe) ist n — 3,9, für Sterne der 
Klassen G7 bis M (zweiter Teil der Hauptreihe) ist n = 2,3. Für weiße Zwerge, 
Unterzwerge und Unterriesen wurde noch kein eindeutiger Zusammenhang 
zwischen Masse und Leuchtkraft aufgefunden. 

Die Beobachtungen zeigen auch eine Korrelation zwischen Radius und Leucht- 
kraft (oder Masse) oder zwischen Leuchtkraft und effektiver Temperatur, da 
die Leuchtkraft | 


2 ‚n# 
D.= Tacrtı T, 


ist. Die Abhängigkeit Radius-Masse hat die Form R — M”, wobei m = 2 für 
Sterne der Spektralklassen O bis G4, m =; für die Spektraltypen G7 bisM, 


m — 3,4 für rote Riesen und m = 3,2 für Überriesen ist. Unterzwerge, Unter- 
riesen und weiße Zwerge zeigen keine Korrelation ähnlichen Typs. Für diese 
Sterne existiert nur eine für jede Gruppe eigene Beziehung der Form L=f(M,r,). 
Wie eine eingehendere Betrachtung zeigt, ist der Unterschied in der Form der 
Abhängigkeit L = f{M) und r, = f(M) für die einzelnen Gruppen der ver- 
breitetsten Sterne und auch die Existenz nur einer Abhängigkeit für Unter- 
zwerge, Unterriesen und weiße Zwerge offensichtlich mit dem Unterschied in 
der räumlichen Verteilung, der kinematischen Charakteristika und dem Alter 


934 VII. Der innere Aufbau der Sterne 


dieser Gruppen verbunden. Andererseits zeigt dies, daß der Aufbau der Sterne, 
die zu diesen Gruppen gehören, wahrscheinlich ebenfalls verschieden ist. 

Eine Theorie des Sternaufbaus muß in er mit den Beob- 
achtungsdaten die beiden Beziehungen L = f(M) und r, = f(M) für jede Stern- 
gruppe, .bei der diese Abhängigkeiten a wurden, a und 
erklären, warum im allgemeinen nur eine Beziehung von der Form Z = f(M, r,) 
für die Sterne besteht. 

er ‚den beiden nn (30.23) ist zu ersehen, daß man die Funktionen 

— f(M) und r, = f(M) (wenn man nacheinander r, und L aus den beiden 
ee eliminiert) An dann erhalten kann, wenn uns die Natur der 
Quellen der Sternenergie und damit e sowie der Absorptionskoeffizient kim 
Sterninnern und die chemische Zusammensetzung des Sterns, die u bestimmt, 
bekannt sind. 

Da &, k und u nicht unmittelbar aus der Beobachtung erhalten werden kön- 
nen, besteht eine gewisse Unbestimmtheit in der Lösung des Problems. Für die 
Aufstellung einer richtigen Theorie des Sternaufbaus gewinnt daher die Unter- 
suchung der möglichen physikalischen Mechanismen der Erzeugung und Ab- 
sorption von Energie im Sterninnern und der chemischen Zusammensetzung 
der Sterne ganz besondere Bedeutung. Angaben über die chemische Zusam- 
mensetzung der Sternatmosphären finden sich in $ 5. Analoge Daten haben wir 
für die inneren Schichten der Sterne vorläufig nicht zur Verfügung, doch erlaubt 
die Annahme einer intensiven Durchmischung der Materie in den Sternen, eine 
homogene chemische Zusammensetzung des Sterns bis in sein tiefes Inneres 
vorauszusetzen. Dies schließt natürlich nicht die Möglichkeit geringer Unter- 
schiede in der chemischen Zusammensetzung einzelner Sterne aus, worauf auch 
die Analyse der Spektren der Sternatmosphären hindeutet. 

Wären uns &,, k, und. u bekannt, so ließen sich Radius und Leuchtkraft ein- 
deutig aus der gegebenen Masse und dem Molekulargewicht bestimmen (Theo- 
rem von VocTr und RvsseLL). Da uns aber die Beobachtungen ganz bestimmte 
Funktionen L = f(M) und r, = f(M) liefern, so’ können wir ohne jede physi- 
kalische Theorie über die Prozesse der Erzeugung und Absorption von Energie 
im Sterninnern aus den Beziehungen (30.23) schließen, daß für reale Sterne 
k,und e, selbst auf irgendeine Weise mindestens von einem der Parameter r,, 
L, M und u abhängen müssen. 

Die Hypothese, daß die Dichte der Energiequellen nur vom Molekular- 
gewicht abhängen kann (was bei natürlicher Radioaktivität der Fall wäre), 
widerspricht direkt den Tatsachen und muß fallengelassen werden. 

Die Energieerzeugung hängt direkt von der Masse und dem Radius des 
Sterns ab, wenn sie auf der Kontraktion des Sterns beruht. Ist c,7T’ = U die 
innere Energie des Gases, so ist nach der kinetischen Gastheorie die kine- 


tische Energie des Gases 
3 | 
Ba=zy-DU, 


mity — Bi; Es sei W die potentielle Energie einer Gaskugel (d.h. die Arbeit, 


%% 
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die gegen die Anziehungskraft aufzubringen ist, um die Gaskugel vom Radius 
r, bis ins Unendliche auszudehnen) und E = U + W die Gesamtenergie des 
Gases. Weiter gilt für. jedes Teilchensystem im stationären Zustand der 
Virialsatz 


2Exin + W =0 (30.24) 
oder 


3y—-— DU+W=0. 
Die Gesamtenergie ist dann 
3y— 4 
3y—1) 
Ändert sich bei einer Kontraktion die potentielle a gie er AW (< 0), so ver- 
Me 


E=-—-(Yy—-NU= (30.25) 


liert das System einen Teil seiner Energie, und zwar -, durch Strahlung, 


3(y — > 
während AU = — on; zur Erwärmung der Materie dient. Wird bei einem 
Stern Energie durch Kontraktion frei, soist L = — = Wenn sich ein Stern von 


At 
unendlichen Dimensionen verdichtet und zur Zeit i den Radius r, erreicht hat, 
so beträgt seine potentielle Einergie 


Ww=gq (30.26) 


71 

Hierin ist gein vom Aufbau des Sterns abhängiger Faktor, der etwa gleich 1 ist. 
Weiter haben wir 

3y—4 @M? 


De, 
3y— I)! rn 


(30.27) 


wobei L die mittlere Leuchtkraft in der Zeit i ist.. Hieraus läßt sich die Zeit i 


abschätzen, während der der Stern ununterbrochen die Energie L ausstrahlt 
(die sogenannte Kontraktionsskala der Entwicklung). Für unsere Sonne liegt 
sie in der Größenordnung 10° Jahre, für Capella (« Aurigae) — 10% Jahre, was 
mindestens um das 10°fache weniger ist als die wahrscheinliche Lebensdauer 
dieses Sterns. Es ist klar, daß die Kontraktion von gasförmigen Sternen keine 
langwährende Energiequelle darstellen kann. 

Am wahrscheinlichsten erscheint daher die Annahme, daß e und &k durch 
solche Prozesse bestimmt werden, die von den physikalischen Bedingungen im 
Sterninnern, d.h. von Dichte und Temperatur (und möglicherweise von der 
chemischen Zusammensetzung), abhängen. 

In diesem Falle geben uns die Bedingungen (30.22) und (30.23) zwei Be- 
ziehungen, die nur L, M, r und u enthalten. 

Eliminiert man nacheinander r, und M aus diesen Beziehungen, so erhalten 
wir zwei Funktionen der Form L = f{(M, u) und r, = f(M, u). Für Sterne der 
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Hauptreihe, Riesen und Überriesen, bei denen sich die angegebenen Abhängig- 
keiten von einem Parameter, L = f(M) und r, = f(M), gut beobachten lassen, 
zeigen diese Beziehungen, daß das Molekulargewicht der Sternmaterie ent- 
weder einheitlich oder nur eine Funktion der Masse ist. Eine aufmerksamere 
Betrachtung des Problems zeigt [76], daß die Annahme einer Konstanz des 
Molekulargewichts für alle betrachteten Sterne schlecht den Forderungen der 
physikalischen Theorie der Energieerzeugung und -absorption im Stern- 
innern entspricht (außer bei Riesen und Überriesen). Eine Übereinstimmung 
für Sterne der Hauptreihe wird erreicht, wenn man ein Anwachsen des Mole- 
kulargewichts in Richtung später Spektralklassen annimmt. 

Für Unterzwerge und Unterriesen können uns die beiden. Beziehungen 
L= f(M, u) und r, = f(M, u), auf die uns die Theorie des Gleichgewichts der 
Sterne führt, eine einheitliche Beziehung L = f(M,r,) geben, die auch tat- 
sächlich bei diesen Sternen beobachtet wird. Jedoch ist eine detailliertere Un- 
tersuchung dieser Sterne zur Beurteilung des Einflusses der chemischen Zu- 
sammensetzung auf die bei ihnen zu beobachtende Beziehung zwischen Masse, 
Leuchtkraft und Radius noch notwendig. | 

Für die weißen Zwerge reicht das Material für ein einigermaßen sicheres Ur- 
teil über die zu beobachtenden Beziehungen zwischen Masse, Radius und 
Leuchtkraft dieser Sterne noch nicht aus. 

Um über den physikalischen Charakter der Prozesse der Absorption und 
Energieerzeugung iin den Sternen zu urteilen, muß man die Bedingungen kennen 
(d.h. Dichte und Temperatur), unter denen diese Prozesse ablaufen. Eine 
exakte Bestimmung der Temperatur- und Dichteverteilung im Stern von der 
Oberfläche in die Tiefe erfordert die Lösung der Gleichgewichtsgleichungen, 
z.B. des Systems (30.12), die ihrerseits die Kenntnis der Energiequellen und des 
Absorptionskoeffizienten voraussetzen, d.h., man erhält einen Zirkelschluß. 
Die Lösung des Problems gelingt also nur auf dem Wege der schrittweisen 
Näherung. | 


$ 31. Die physikalischen Bedingungen im Innern der Sterne 
1. Temperatur und Dichte im Sterninnern 


Die mittlere Dichte und die Temperatur des Sterninnern lassen sich ohne 
jede spezielle Theorie des Sternaufbaus abschätzen, wodurch wir eine Vor- 
stellung über die physikalischen Bedingungen im Innern der Sterne in erster 
Näherung gewinnen. 

Die mittleren Dichten, wie sie aus den Beobachtungen der Massen und Radien 
der Sterne zu bestimmen sind, ändern sich in sehr weiten Grenzen, von 10"? g/cm? 
(für Riesensterne später Spektraltypen) bis zu 10-100 g/cem? für Zwerge der 
Hauptreihe. Bei weißen Zwergen erreicht die mittlere Dichte einen Wert von 
etwa 10° g/cm?; dieses deutet darauf hin, daß die Materie der weißen Zwerge 
sich in einem besonderen — entarteten — Zustand befindet. Die mittleren Tem- 
peraturen lassen sich mit Hilfe des Virialsatzes abschätzen (30.24), nach dem 
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die Temperatur proportional u Fi ist. Dies gibt uns mittlere Temperaturen für 


gasförmige Sterne (deren. Materie dem BoyLe-MArıoTTeschen Gesetz ge- 
horcht) zwischen einigen Millionen und einigen zehn Millionen Grad. Diese 
Daten grenzen den Bereich der physikalischen Bedingungen ab, innerhalb 
dessen die möglichen physikalischen Prozesse der Energieerzeugung, der Cha- 
rakter der Emission und Absorption, die Zustandsphase der Materie, usw., zu 
untersuchen sind. 

Die Angaben über die Temperaturen und Dichten lassen sich etwas präzi- 
sieren, wenn man den Aufbau gasförmiger Sterne im Gleichgewicht unter sehr 
einfachen Annahmen über die Verteilung der Energiequellen betrachtet. 

Wir haben gesehen, daß man zur Lösung der Gleichgewichtsformeln (30.15) 
die x und n als Funktion vom Abstand vom Mittelpunkt des Sterns kennen 
muß. Was die Funktion x betrifft, so läßt sich die Abhängigkeit des Absorptions- 
koeffizienten von der Dichte und der Temperatur hinreichend genau angeben. 
Man kann in erster Näherung zwei Grenzfälle betrachten: Für den erstennehmen 
wir an, daß die Energiequellen gleichmäßig (e = const) oder fast gleichmäßig 
verteilt sind, so daß 


kun = const (31.1) 


ist. Im zweiten Falle seien alle Energiequellen im Sternzentrum konzentriert 
(& = 0 überall, außer im Sternzentrum). 

Die Bedingung (31.1) charakterisiert das EpDpIin@Tonsche Sternmodell. 
Dieser Spezialfall stellt das Modell eines Sterns mit konstantem Absorptions- 
koeffizienten k und einer konstanten Ergiebigkeit der Energiequellen e dar. 

Wir wollen zuerst das Eppıngtoxsche Modell betrachten. Die Bedingung 
(31.1) läßt sich, wie leicht zu sehen ist, nach (30.14) wie folgt schreiben: 


L(r) 
) 


L,xn 
en t 
M k. H const, 


oder, da im Sternzentrum (r — 0) die Größen x — 1 und SEEN = gehen, also 


k,g, = const ist, kann man (31.1) auch anders ausdrücken : 


N era (31.2) 
Y 


S 


| L | 
Hierin ist &, = m die mittlere Ergiebigkeit der Energiequellen im Stern- 


innern. Dividiert man die erste Gleiehung (30.16) durch die zweite, so erhält 
man wegen (31.2) 


IB _ mia 
dlor + 3, ")= = ar 
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Daraus folgt durch Integration unter Berücksichtigung der Bedingungen 


(30.18) (0 = 0, rt = 0 an der Grenze) 
1 ße 


Pu 


= m. (31.3) 


Nach (30.18) müssen im Sternzentrum gleichzeitig die Bedingungen o = 1 und 
t = leerfüllt sein, woraus 


Em 
& | 
folgt. Setzt man den Ausdruck für A, aus Gleichung (30.17) ein, so erhält man 
k.&e 
I DEE 200 1.5 
1 ß. Arc (8 d) 
Gleichung (31.3) geht also über in 
Beer, 
und die erste Gleichung (30.16) nimmt die Form 
4 dr Y 
_—_ ot 31.6 
Ba Tr on 
an. Setzt man hieraus y in die dritte Gleichung (30.16) ein, so erhält man 
l d dt aß 
——|&—) = —— Zr. (31.7 
Set 12) a vn. 


Wir führen nun eine neue Veränderliche ein: 


ne ya (31.8) 


Dann nimmt Gleichung (31.7) die Form 
1 2 
ra rn) ee (31.9) 


an. Diese Gleichung nennt man die Empensche Differentialgleichung mit dem 
Index 3; sie ist ein Spezialfall der Empenschen Differentialgleichung 


die die Temperaturverteilung in polytropen Gaskugeln bestimmt, d.h. in 
Gaskugeln, in denen der Gasdruck und die Dichte in jedem Punkt der Kugel 
durch die Gleichung ni 

po ® 
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gegeben ist. Wir brauchen diejenige Lösung dieser Gleichung, ‚die die Bedin- 
gungen (30.18) erfüllt, und zwar 7 = 1 im Zentrum (n = 0) und r = 0 für ein 
gewisses 7 —n,. Eine derartige Lösung existiert für ein beliebiges n in den 


Grenzen 0 sn < 5 und ist durch streng definierte Werte n, und Fi , für ein 
gegebenes n charakterisiert. Für n — 3 ist Mm 


nm = 6897, = -. — 2.018, (31.10) 
N, 


Diese beiden Bedingungen bestimmen rioch zwei Eigenwerte « und Asa. An der 
Grenze muß y = 1 sein. Wir haben aber aus (31. 6) und (31.8) 


Die Bedingung y = 1 liefert uns fürn = n, 


4.\8 5 


oder nach der Definition (30.17) für A, nimmt diese Gleichung die Form 


1 AnGPa , 
1:— 8, = FT (31.12) 
an. Dies ist die Eppinctonsche Gleichung 4. Grades, aus der ß, aus der Masse 
M und dem Molekulargewicht u bestimmt werden kann. Weiter liefert uns die 


Bedingung 7 = n, (31.10) an der Grenze (: — „ nach (31.8) unter Beachtung 
von (31.11) | « 


o & 
= yak_: - —_ (31.13) 
Mm 4 N vn 
Setzt man « aus (30.18) ein, so erhält man an Stelle von (31.13) den Ausdruck 
N, GM 
= ——_ —— 14 
nu eg 


für die Temperatur im Sternzentrum. Die Dichte im Sternzentrum folgt aus der 
Bedingung 
R ße 1 


we T z at; (31.15) 


So haben wir an Stelle der vier Bedingungen (30.21) eigentlich nur drei: 
(31.5), (31.12) und (31.14). Der Parameter A, bleibt noch unbestimmt, da in der 
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Eppinetonschen Theorie eine Aussage über den physikalischen Mechanismus 
der Energieerzeugung fehlt. Bei gleichmäßiger Verteilung der Energiequellen 
ist. 2, ee, u und die Bedingung (31.5) geht über in 
k,L Ä 
1—- ß,= IncGM’ (31.16) 
so daß die Bedingung (31.12) die gesuchte Beziehung zwischen Masse und 
Leuchtkraft des Sterns darstellt, wenn k, bekannt ist. EnpinGTon bestimmt 
für einen Stern mit gut bekannter Masse (z.B. Capella) 1 — ß, aus Gleichung 
(31.12), indem er u = 2 annimmt. Aus der bekannten Leuchtkraft findet er 
dann aus (31.12) k, und stellt unter der Annahme, daß dieser k,-Wert für alle 
Sterne (der Hauptreihe) derselbe ist, die theoretisehe Masse-Leuchtkraft- 
Beziehung [auf der Grundlage der Gleichungen (31.12) und (31.16)] auf, die mit 
der beobachteten Abhängigkeit für Sterne der Hauptreihe und Riesen über- 
einstimmt. Berechnet man jedoch den Absorptionskoeffizienten k, aus dem Aus- 
druck, den man im Eppin@tonschen Modell theoretisch für 7’, und 0, aus 
(31.14) und (31.15) erhält, so ist dieser Wert 20mal kleiner als der vorige 
„astronomische“ Wert. Wenn die Werte übereinstimmen sollen, muß man als 
Molekulargewicht u = 1 annehmen, d.h. ein beträchtliches Überwiegen des 
Wasserstofis (etwa 30 Gewichtsprozent) im Sterninnern zulassen, was auch in 
guter Übereinstimmung mit den Ergebnissen der chemischen Spektralanalyse 
der Sternatmosphären steht. Für die Mittelpunktstemperatur der Sonne erhält 
man dabei den Wert 7, ='20 - 10° Grad und für o, = 70g/em?. Die Erniedri- 
gung von u bis auf 1 führt dazu, daß man für Sterne mit Massen, die kleiner als 
10 Mo sind (was für die meisten zutrifft), die Rolle des Strahlungsdrucks gegen- 
über dem Gasdruck vernachlässigen kann [für diese Sterne ist, wie die Rech- 
nung nach (31.12) zeigt, $, = 1]. Durch Zusammenfassung der Gleichungen 
(31.16) und (31.12) erhält man daher 


4 
Le T Ms. (31.17) 


C 


Wenn man hier für k, einen Ausdruck nimmt, den die Theorie der Absorptions- 
prozesse, z.B. das Kramerssche Gesetz 


Kae (31.18) 


liefert, so stellt wegen (31.14), (31.15) und (31.16) die Gleichung (31.17) eine der 
beiden notwendigen Beziehungen der Form (30.22) zwischen Masse, Leucht- 
kraft, Radius und Molekulargewicht dar [an Stelle der einfachen EpvıngTon- 
schen Abhängigkeit nur zwischen Masse und Leuchtkraft (L- M?3)]. 
STRÖMGREN entdeckte, daß man diese Beziehung in Übereinstimmung mit 
der Beobachtung bringen kann, wenn man annimmt, daß sich das Molekular- 
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gewicht von Stern zu Stern längs des HERTZSPRUNG - RUSSELL-Diagramms in- 
folge einer Änderung des prozentualen Wasserstoffgehalts der Sterne ändert. Man 
bestimmt nun u mit Hilfe der Gleichungen (31.17) und (31.18) für eine Reihe 
von Sternen mit bekanntem M, r, und L, d.h., man löst eine Gleichung der 
Form (30.22) nach u. Dadurch sieht man, daß sich der Wasserstoffgehalt der 
Sterne, wenn der Heliumgehalt zu Null angenommen wird, innerhalb der Gren- 
zen von 10 bis 50% mit einer Häufung bei etwa 30% ändern kann. Aus (31.17) 
ist zu ersehen, daß sich u nur wenig ändert, selbst bei beträchtlichen Ände- 
rungen des Absorptionskoeffizienten k, (u*/k, bleibt ungefähr konstant), da bei 
realen Sternen eine Abhängigkeit der Form L — M?® annähernd erfüllt ist. 

Geht man zum anderen Grenzfall über und nimmt an, daß alle Energie- 
quellen im Sternzentrum konzentriert sind und der Absorptionskoeffizient durch 
ein Gesetz der Form (31.18) gegeben ist, so zeigen die entsprechenden Rech- 
nungen, daß auch in diesem Falle die Temperatur im Zentrum der Sonne von 
der Größenordnung 20 - 10° Grad ist und die Dichte 0 = 50 g/cm? beträgt, 
d.h. sich praktisch die gleichen Werte ergeben wie bei einem Modell mit gleich- 
mäßiger Verteilung der Quellen. Ebenso wie beim EppingGrtoxschen Modell 
besteht auch in diesem Falle ein ganz analoger eindeutiger Zusammenhang 
zwischen M, _L, r, und u der Art (30.22), der sich von dem oben betrachteten 
nur durch die Zahlenwerte der dimensionslosen Parameter unterscheidet. Zahl- 
reiche Untersuchungen von Sternmodellen in den Fällen zwischen einer gleich- 
mäßigen Verteilung und einer punktförmigen Quelle führen zu Ergebnissen, 
die analog denjenigen sind, die diese beiden Grenzfälle geben. 

So kommen wir also zu dem wichtigen Resultat: Die Verteilung der Energie- 
quellen im Innern eines gasförmigen Sterns hat keinen wesentlichen Einfluß auf 
die Temperatur und die Dichte im Zentrum. Von wesentlicher Bedeutung für 
die physikalischen Bedingungen im Sterninnern sind dagegen die chemische 
Zusämmensetzung des Sterns und die Art der Energieerzeugung in seinem 
Innern. 


2. Der Absorptionskoeffizient der Sternmaterie 


Bei Temperaturen der Größenordnung 10% — 5 - 10° °K wird der größere Teil 
der Sternstrahlung kurzwellig, also Röntgenstrahlung. Die Absorption der 
Strahlungsenergie im Stern kann durch drei Prozesse erfolgen: 


1. durch Photoionisation der Metallatome, die die K- und L-Schale noch be- 
sitzen, 


2.durch Übergänge der Elektronen im Feld von Kernen und ionisierten 
Atomen von einer hyperbolischen Bahn geringerer Energie auf eine höherer 
Energie und 


3. durch Comrron-Streuung der Strahlung an freien Elektronen. 


Zur Berechnung des Absorptionskoeffizienten muß man die chemische Zu- 
sammensetzung der Sternmaterie kennen. Infolge der hohen Temperaturen 
sind die leichten Elemente im Sterninnern vollständig ionisiert. Dann ist das 
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mittlere Molekulargewicht 
A 


BegeT (31.19) 
wobei A das Atomgewicht und Z die Ladung der vollständig ionisierten Atome 
ist. Da für die Mehrzahl der Elemente A = 2Z ist (außer für Wasserstoff und 
Helium), so ist das mittlere Molekulargewicht der vollständig ionisierten Ele- 
mente etwa gleich zwei (für Wasserstoff ist es gleich !/,, für Helium 1,33). 

Die hohe Temperatur im Sterninnern, welche die starke Ionisation der Stern- 
materie verursacht, führt auch dazu, daß die Sternmaterie selbst bei hohen 
Dichten die Eigenschaften eines idealen Gases behält. Da die Abstände zwi- 
schen den freien Teilchen (Atomrümpfen und freien Elektronen) hinreichend 
groß im Vergleich zu den Durchmessern der Teilchen selbst sind, kann man 
die Wechselwirkung zwischen ihnen vernachlässigen. 

Die Ionisation im Sterninnern ist jedoch nicht vollständig, und der Wasser- 
stoff- und Heliumgehalt in den Sternen ist sehr groß. Es sei nun x, die Ge- 
wichtskonzentration eines Elements mit der Atomnummer Z, so daß in 1 cm? 
0x, g des Elements Z enthalten sind. Die mittlere Zahl der unabhängigen Teil- 
chen. (Ionen und Elektronen) pro cem?ist N, = ox,m,, wobei m, die mittlere 
Masse eines freien Teilchens des Elements Z ist, von dem jedes Atom in n, un- 
abhängige Teilchen zerfällt; dann ist 


u muAz 

My= Era i 
Folglich wird 

r _ 0O%zRz 

N2= mn Az 


Die Gesamtzahl der unabhängigen Teilchen erhalten wir durch Summation von 
N, über alle Z. 5 | 

Da der Gasdruck p = NkT = —— oTist, so ist das mittlere Molekular- 
gewicht u: | 


u = 2 (31.20) 


Ng 
%y A, 
Z 


Ist die Gewichtskonzentration des Wasserstoffs gleich X, die des Heliums gleich 
Y, dann ist die der übrigen Elemente gleich 1 — X — Y. Wenn man für die 


übrigen Elemente I mit n„ bezeichnet (fr Wasserstoff = — 2, für Helium 
Z 


zZ | 
gleich N) ‚ ist leicht einzusehen, daß 


ne a (31.21) 


BR von lozen 
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Die Berechnung der Größe rn, erfolgt auf der Grundlage der Theorie der Ioni- 
sation der K-, L-, M-, ...-Schalen der Atome bei bekannter chemischer Zu- 
sammensetzung. 

Die relative Häufigkeit der verschiedenen Elemente im Stern ist so, daß die 
Zahl der Wasserstoffatome in der Volumeneinheit die der Metallatome um 
etwa das Tausendfache übertrifft und die relative Häufigkeit der Metalle sich 
in folgender Weise verteilt: | 


K Na Al Ca Cr Mg Fe Ni 
50 126 20 40 10 470 126 156 


Für den Gehalt an Sauerstoff und Helium liegen keine sicheren Schätzungen 

vor, doch kann man aus gegenwärtigen Daten für die Sonnenatmosphäre einen 

größeren Heliumgehalt annehmen (mehr als 20 Gewichtsprozent), und für 

Sterne vom Spektraltyp B kann der Heliumgehalt mit dem Wasserstoffgehalt 
vergleichbar sein. 

Die Theorie des inneren Aufbaus der Sterne geht in erster Näherung von der 
Annahme einer einheitlichen chemischen Zusammensetzung aus und nimmt für 
die.relative Häufigkeit der Metalle dieselbe an, die auch in Tabelle 1 für Stern- 
atmosphären angegeben ist (siehe 8.35). Dies gibt uns die Möglichkeit, das 
mittlere Molekulargewicht und den Absorptionskoeffizienten der Sternmaterie 
zu berechnen: So erhält man für:r,, dasin (31.21) auftritt, einen Wert, der sehr 


1 
nahe bei > liegt, und einen etwas kleineren Wert, wenn die schweren Elemente 


im Sterninnern häufiger sind als in den Atmosphären. Den hauptsächlichsten 
Einfluß auf # übt der Wasserstoffgehalt aus, danach der Heliumgehalt. Ist kein 
Wasserstoff im Sterninnern, so ist u etwa 2; ist der Wasserstoff im Sterninnern 
ebenso häufig wie in den Atmosphären, so ist u etwa gleich 1, da der Wasser- 
stoffgehalt ungefähr 35% des Gewichtes ausmacht (z.B. für die Sonnen- 
‚atmosphäre). 

Die Wirkungsquerschnitte und der Absorptionskoeffizient für Absorptions- 
prozesse, die durch frei-gebunden- und frei-frei-Übergänge der Elektronen ver- 
ursacht sind und ebenso durch die Streuung an freien Elektronen, lassen sich 
quantenmechanisch für wasserstoffähnliche Metallatome berechnen. 

Die Resultate dieser Rechnungen lassen sich kurz wie folgt formulieren 
(interessierte Leser mögen Näheres in dem Buch von CHANDRASEKHAR [26] 
nachlesen). Obwohl der Wasserstoff- und Heliumgehalt in den Sternen be- 
trächtlich sein kann, spielt die photoelektrische. Absorption durch die Atome 
dieser Elemente wegen ihrer fast vollständigen Ionisation keine wesentliche 
Rolle. Die Absorption ist hauptsächlich durch die Photoionisation der 

Metalle bedingt; hierin besteht der grundlegende Unterschied zwischen den 
Absorptionsprozessen im Sterninnern und den Prozessen.der kontinuierlichen 
Absorption in den Sternatmosphären, wo die Photoionisation des Wässerstoffs 
die Hauptrolle spielt. Wasserstoff, Helium, Kerne und Ionen der leichten Ele- 
mente absorbieren jedoch auch infolge von frei-frei-Übergängen. Die durch 
diese Prozesse hervorgerufene Absorption ist klein im Vergleich zu derjenigen 
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bei der Photoionisation der Metalle. Bei hohen Temperaturen wird die Absorp- 
tion infolge der Streuung des Lichts an freien Elektronen mit der Absorp- 
tion durch Photoionisation der Metalle vergleichbar oder übertrifft diese 
sogar noch. Ausführlichere Untersuchungen zeigen, daß in dem Dichtebereich 
von 0,01 bis 10% g/em? die Absorption im wesentlichen durch die Photoioni- 
sation der K-Schale der Metallatome bei Temperaturen unter 107° K bedingt 
ist. Bei Temperaturen über etwa 10° K wird die Absorption gänzlich durch 
Streuung an freien Elektronen hervorgerufen. Im Temperaturbereich zwischen 
10° und 10% K wird die Rolle der Streuung an Elektronen um so größer, je 
geringer die Dichte ist. Ferner ändert sich bei großen Dichten (beginnend bei 
10? g/cm?) der Absorptionskoeffizient nach dem Gesetz 


1 


Fi (31.22) 


km 


und ist von der Dichte o fast unabhängig. Bei geringen Dichten (von 0,01 bis 1) 
besteht näherungsweise eine Abhängigkeit der Form 


Ba (31.23) 
T? 
Der Exponent von T ändert sich merklich mit der Temperatur; sein größter 


9 END 
Wert ist 5 und wird bei Temperaturen von etwa 106°K erreicht. Bei niedri- 


geren Temperaturen wird die Absorption hauptsächlich durch die Photoioni- 
sation der L-Schale der Metallatome verursacht. Für Temperaturen, bei denen 
die L-Schale im wesentlichen aufgefüllt ist; wird die Berechnung des Absorp- 
tionskoeffizienten äußerst schwierig, da man dann nicht mehr die Rechen- 
methoden benutzen kann, die aufder Analogie von wasserstoffähnlichen Atomen 
beruhen. Demgegenüber überwiegt bei sehr hohen Temperaturen, wie schon 
gesagt, die Streuung an freien Elektronen, und der Absorptionskoeffizient hängt 
praktisch nicht von der Dichte und Temperatur ab, so daß! | 


k 2 const (31.24) 
ist. | 

Was den Einfluß der chemischen Zusammensetzung auf die Absorption be- 
trifft, so ist. nur der Wasserstoffgehalt von Bedeutung, und dies auch nur bei 
hinreichend hohen Temperaturen: Je größer der Wasserstoffgehalt, desto klei- 
ner der Absorptionskoeffhizient. 

Die Abhängigkeit des Absorptionskoeffizienten von den physikalischen Be- 
dingungen im Sterninnern läßt sich also nicht durch einen einzigen und ein- 
fachen analytischen Ausdruck [z.B. die Gleichungen (31.23) oder (31.22) und 
(31.24), die nur für Grenzfälle oder starke Entartung der Materie oder sehr hohe 
Temperaturen gültig sind] darstellen, weshalb wir gezwungen sind, zu nume- 
rischen Lösungsmethoden überzugehen. 
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Wir wollen uns nun den inneratomaren Prozessen der Energieerzeugung zu- 
wenden, die bei den oben betrachteten Dichten und Temperaturen im Stern- 
innern stattfinden können. Wie schon erwähnt, kann man die Energieerzeugung 
nicht durch natürliche Radioaktivität (x-Zerfall) im Innern der Sterne erklären. 
Es gibt jedoch einen anderen Weg der Energieerzeugung, wie die heutige Kern- 
physik zeigt. Es handelt sich um Kernumwandlungen, die zum Aufbau von 
Atomkernen führen. Dieser Prozeß ist in der Kernphysik gut bekannt. Wir 
nennen als klassisches Beispiel die Reaktion 


EN + $He > 130 + IH, 


die Umwandlung von Stickstoff in das Sauerstoflisotop !7O durch Beschießen 
des Stickstoffkerns mit «-Teilchen. Ein anderes Beispiel für eine solche Kern- 
umwandlung ist die Reaktion, die Irene und Frederic JoLIOT-CURIE zur Ent- 
deckung des Neutrons führten: 


!Be + $He >10 + in + y. 


Hier wird durch a-Teilchenbeschuß der Berylliumkern in Kohlenstoff umge- 
wandelt (wobei ein y-Quant und ein Neutron frei werden). Eine analoge Um- 
wandlung wird auch bei der Bombardierung des Lithiumkerns mit Protonen 
beobachtet: | 

Li + IH — 23He. 


Heute ist eine Vielzahl von Kernreaktionen bekannt, dieeine Elementumwand- 
lung zur Folge haben. Alle diese Reaktionen erfordern hohe Energien der 
an ihnen beteiligten Teilchen (Tausende und Hunderttausende Elektronenvolt), 
die ihnen in Laboratorien dadurch erteilt werden, daß man sie starke elektri- 
sche Felder (z.B. im Zyklotron) durchlaufen läßt. In der Natur besitzen die 
Teilchen solche Energien, wenn sie in hoch erhitzten Gasen vorkommen. 

Wir wollen dies nun etwas genauer betrachten. Für Kernreaktionen ist es 
notwendig, daß sich die Kerne auf sehr geringe Entfernungen einander nähern 
können. Sollen sie sich bis zu einer Entfernung a nahekommen, so muß die kine- 


tische Energie ihrer relativen Bewegung mindestens _— e? betragen, wobei 
Z, und Z, die Kernladungen sind. Die mittlere Energie der Wärmebewegung der 
Kerne ist —h T. Die Energie der Relativbewegung zweier Kerne bei ihrer An- 
näherung ist dann gleich 3kT. Aus der Bedingung 


Ale 2, 3kT 
Q 


(woa x 10-1 cm die obere Grenze des Abstandes ist, in. dem die Kerne noch 
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miteinander reagieren können) finden wir 
T = 5,5 - 1072, 2,, 


d.h. die Temperatur, bei der Kernreaktionen stattfinden können. Diese Tem- 
peratur ist am niedrigsten für zwei Protonen (Z = 1),und zwar 55 - 10% Grad. 
Bei dieser Temperatur nähert sich die Mehrzahl der Protonen auf etwa 10-11 cm. 
Solche Begegnungen ereignen sich natürlich auch bei niedrigeren Temperaturen 
(von der Größenordnung einiger Millionen Grad), da es immer eine gewisse 
Zahl von Teilchen mit einer höheren Energie als der mittleren gibt (entspre- 
chend der MAxweıuschen Geschwindigkeitsverteilung). Diese grobe Schätzung 
zeigt schon, daß in dem uns interessierenden Temperaturintervall Kernreak- 
tionen stattfinden müssen, wenn dies auch vorwiegend nur Reaktionen zwi- 
schen den Kernen der leichten Elemente sein werden (Z klein). Hierbei taucht 
natürlich sofort die Frage. auf, ob Kernumwandlungen auf lange Dauer die 
Quellen der Sternenergie darstellen können, und wenn ja, gibt es dann solche 
Reaktionen, die die bei den Sternen beobachtete mittlere Energieerzeugung, 


L 
proportional Y’ decken. Die einfachste Reaktion zwischen leichten Elementen 


ist die Bildung eines Heliumkerns aus Wasserstoff. Die Masse des Wasserstoff- 
atoms beträgt 1,00813 Masseneinheiten (ME), die Masse des Heliumkerns 
4,00386 ME. Demnach wird bei der Bildung des Heliumkerns aus vier Pro- 
tonen die Energie 

| AE = (4 1,00813 — 4,00386) - c?, 


und bei der Umwandlung eines Gramms Wasserstoff in Helium die Energie 


2 . 1019 

Tr 2,57. 10P erg/g 
frei. Hierin bedeutet c die Lichtgeschwindigkeit und mp die Masse des Protons. 
Die Sonne strahlt etwa 2 erg/g sec aus, die Umwandlung des gesamten Wasser- 
stoffs der Sonne in Helium würde also etwa 10"! Jahre beanspruchen. Hierbei 
bleibt die Masse der Sonne praktisch ungeändert. Wir sehen also, daß Kern- 
umvwandlungen für eine Zeit, die mindestens um das Hundertfache größer ist, als 
nach geologischen Daten gefordert wird, die Ausstrahlung der Sterne decken 
können. 

Wir wollen uns jetzt der Frage zuwenden, welche Kernreaktionen die be- 
obachtete Ausstrahlung der Sterne garantieren können, und müssen zu diesem 
Zweck den Mechanismus dieser Reaktionen etwas eingehender betrachten. 

Die wahrscheinlichste Stoßanzahl von Kernen mit einer relativen Energie 
im Intervall £-- E + dE, von denen N, und N, in der Volumeneinheit ent- 
halten sind, ist nach der kinetischen Gastheorie [77] 


> co(E) e etT= N,N,0(E)W(E)dE. (31.25) 
(kT)? 


dz ar 2NıNa E) Im 
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My Mg 
Mt Mg | 
eine Kernreaktion zur Folge, so ist o (E)) der effektive Wirkungsquerschnitt des 
betreffenden Prozesses ‚d.h. die Wahrscheinlichkeit der drei Ereignisse: Stoß 
zweier Teilchen (R?), Durchdringung des den Kern eines Teilchens umgebenden 
Potentialwalls durch ein anderes Teilchen (G) und die Reaktionswahrschein- 
lichkeit nach dem Eindringen des Teilchens in den Kern (I) (z.B. Wahrschein- 

lichkeit eines .ß-Zerfalls oder Emission eines y- Quants). Wir haben also 


o(E) = REGT. (31.26) 


Hierin ist M = und o (E) der effektive Stoßquerschnitt. Hat der Stoß 


Die Gesamtzahl der Reaktionen pro cm? ist damit 
p = NıN,|o(E)WIE)dE. (31.27) 
Ö 


Die Eindringwahrscheinlichkeit eines geladenen Teilchens in einen Kern läßt 

sich mit Hilfe der Wellenmechanik, angewandt auf die Theorie des «-Zerfalls, 

ausrechnen. | 
Nimmt man an, daß das Wechselwirkungspotential zweier Kerne den Wert 


ZZ 

Je fü r>r, 
a 

v, für r<r, 


| Zu fo: Bee 
hat, so daß V, — !2 die „Höhe“ des Potentialwalls ist, so ergibt die Rechnung 


ro 
1 
G=e?r, F= @m)" Z12 (x), (31.28) 
h I 
BE? 
Der h E 
mit A — 5 (h = Prancksches Wirkungsquantum), x = y und g(x) sehr 
NLA ) 


nahe z für Energien E < 10° eV (Energien, mit denen wir es zu. tun haben): 


Setzen wir (31.25), (31.26) und (31.28) in (31.27) ein und führen die Integra- 
tion aus, so erhalten wir für die Zahl der Reaktionen in 1 g Materie: 


SR 
p= ———— are Ve, (31.29) 


wo a der BoHrsche Radius des Wasserstoffatoms ist: 
72 
a= —————, 
M Zu Ze? 


35* 
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Dabei sind x, und x, die Gewichtskonzentrationen der reagierenden Kerne 


[r e 7 C und R ihr Gesamtradius : 


My 
1 
R = 16 - 10-13(A, + A,)? em. 
Die Größe r ist 
; 1 
= 3 HE ZZ\. (31.30) 
ORKT 


Für die Zahl der thermischen Kernreaktionen benutzen wir die BETHEsche 
Formel 


p =53-10®dox,2,1o(Z,, Z)te*, (31.31) 
mit 
a 
gr\2 o[eR)? 
een ee Be 
414,(2,2,AP\ a 
a 
al A\® M 
— 42,1 ar: re ‚32 
= 21427), A=;,, (1.32) 


Die Wahrscheinlichkeit I' kann aus experimentellen Daten bestimmt wer- 
den [26]. Mit Hilfe dieser Gleichungen und der experimentellen Daten führte 
 BeETOE ein eingehendes Studium der Kernreaktionen in einer Mischung aller 
Elemente für Temperaturen von 20 bis 40 Millionen Grad durch. Hierbei konnte 
er sich auf eine Betrachtung der leichten Elemente beschränken, da die großen 
Abstoßungskräfte zwischen den Kernen schwerer Elemente die Wahrschein- 
lichkeiten ihrer Reaktionen verschwindend klein machen [siehe (31.28)]. Es 
sei gleich darauf hingewiesen, daß in dem von uns betrachteten Dichte- und 
'Temperaturbereich der Aufbau von Elementen schwerer als Helium durch 
Kernreaktionen nicht möglich ist, da die Kerne 5Li und ?He instabil sind. Daher 
müssen die heute in den Sternen existierenden schweren Elemente schon in 
frühen Perioden ihres Daseins vorhanden gewesen sein. 

Die einfachste Kernreaktion ist die Bildung von schwerem Wasserstoff aus 
zwei Protonen: 


IH + IH > 23H 4 et. (31.33) 


Das Zeichen e+* bezeichnet das Positron. [Das Positron vereinigt sich schnell 
mit einem Elektron, und es entstehen zwei y-Quanten, so daß zwei Protonen 
und ein Elektron in der Reaktion (31.33) ein Deuteron und y- Quanten ergeben.] 
Würde der Stern bei seiner Bildung ganz aus Wasserstoff bestehen, so wäre die 
Reaktion (31.33) der erste Schritt zum Aufbau der Elemente. Die Zahl der 
gebildeten Deuteronen ist jedoch, wie die Rechnungen zeigen, sehr klein, so- 
lange die Temperatur nicht einige Millionen Grad erreicht. Ferner reagieren 
die gebildeten Deuteronen praktisch augenblicklich mit anderen Protonen, was 
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zur Bildung von «-Teilchen durch die Reaktionen 


IA +-7H-35He+y, (a) | 
IH + 3He — $He + et (b) 


führt. Die durch (31.31) berechneten Reaktionszeiten von (31.33) und (31.34) 
zeigen, daß die Reaktion (a) 1015 mal schneller abläuft als die Reaktion (31.33), 
so daß jedes entstandene Deuteron nur eine äußerst kurze Lebensdauer hat. 
Im statistischen Gleichgewicht kommt nur etwa ein Deuteron auf 10!® Protonen. 
Eine weitere Anlagerung von Protonen an den entstandenen He-Kern ist nicht 
mehr möglich, da der sich bildende Kern 5Li instabil ist. Eine andere Bildung 
von $He erfolgt mit weitaus größerer Geschwindigkeit als die der Reaktion 
(31.34) nach folgender Kettenreaktion: 


(31.34) 


He + $He— !Be+y, (e) | 
Be>ili+et, (d) (31.34) 
IH + 3Li > 25He. (e) 


Die Geschwindigkeit dieser Umwandlung von Protonen in «-Teilchen nach der 
fünfgliedrigen Kettenreaktion (31.34) [(a), (b), (c}, (d), (e)] hängt ganz von dem 
Prozeß (e) ab. 

Ist p für die Reaktionen bekannt, so können wir die Änderung der Bindungs- 
energie bei den Reaktionen berechnen; sie ist für einen Prozeß AE = Amec®, 
woraus sich für 1 g Materie die Energie 


e = pAmc? 
ergibt. 

Für die betrachtete Reaktion beträgt e beieiner Temperatur von 20 - 10° Grad 
und einer Dichte von rd. 100 g/cm? etwa 2 erg/g sec, wenn keine anderen Reak- 
tionen weiter zur Größe von e beitragen. Die Bildung von Heliumkernen durch 
die Reaktionen (31.34) und (31.35) Kann also einen beträchtlichen Beitrag, zu 
dem mittleren Wert von e für die Sonne (2erg/g sec) leisten, obwohl für die 
zentralen Gebiete der Sonne die Energieerzeugung wesentlich größer sein muß 
wegen der Temperaturzunahme zum Zentrum hin. | | 

Es wurde erwähnt, daß für Temperaturen unterhalb einer Million Grad 
Deuteronen nur in sehr geringer Menge entstehen, und daß bei Temperaturen 
von einigen Millionen Grad die Reaktionen der drei leichten Elemente Lithium, 
Beryllium und Bor am wirksamsten sind: 


sLi + 1H > He + 5He; | 

!Li + IH > 2$He; | 

9Be + !H — $Li + &He; | (31.35) 
zB + HH +Y | 
1B + 1H — 3$He 
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(die letzte Reaktion setzt bei T — 20 - 10% Grad ein). Alle diese Reaktionen 
laufen aber zu schnell ab (in etwa 10° Jahren) und sind nur fähig, die Energie 
eines Sterns in einem frühen Stadium, zu einer Zeit aufrechtzuerhalten, wo er 
beispielsweise durch Kontraktion erhitzt wird. Nicht einer der Reaktionspartner 
wird hier wieder hergestellt, sie „verbrennen“ alle und in erster Linie in den 
zentralen Gebieten des Sterns. 

Nach Wasserstoff und Helium sind, wenn Li, Be und B schon erschöpft sind, 
Kohlenstoff und Stickstoff die leichtesten Elemente, von denen jedes zwei 
stabile Isotope besitzt. Diese vier Kerne können ein Proton einfangen, wobeiin 
zwei Fällen der entstehende Kern radioaktiv ist. Die betreffenden Reaktionen 
sind 


a) 2C +IH- NN +y (2,5Mill. Jahre) | 

b) EN > UC + e (9,9 Min.) 

e) %C 14H > EN +y (50000 Jahre) 

dd HN +!1H>30+y (4Mill. Jahre) } (31.36) 
e) 150 >BN + et (2,1 Min.) 

f) 15N + ıH — 180 +y oder 

e) SN+HIH> 2C+4He (20Jahre). |. 


"Wenn die Reaktionen a) bis e) zur Reaktion f) führen, so entsteht der Sauer- 
stofikern !$O aus dem Kohlenstoffkern 12C unter Ausstrahlung von drei y- 
Quanten und zwei Positronen;; führen die Reaktionen a) bis e) zur Reaktion g), 
so wird der Kohlenstoffkern wieder neu gebildet, und im Endergebnis ist ein 
He-Kern aus vier Protonen unter Emission von drei y-Quanten und zwei Posi- 
tronen entstanden. 

Die Reaktion g) ist etwa 1 Million mal wahrscheinlicher als die Reaktion f), 
so daß von 1 Million Kohlenstofikerhen nur einer verlorengeht. In allen übrigen 
Fällen nimmt der wiedergebildete Kohlenstoffkern erneut am Reaktionszyklus 
teil. 

Einen Reaktionszyklus, in dem einer der Reaktionspartner wieder hergestellt 
wird, nennt man einen katalytischen: der Beaktionspartner 12C „hilft“ nur im 
Zyklus (31.36) den Heliumkern aus 4 Protonen aufzubatien, d.h., er ist ein 
Katalysator. Es sei erwähnt, daß alle Reaktionen des Zyklus (31. 36); im Labo- 
ratorium aufgefunden worden sind und daß sich auch ihre Wahrscheinlich- 
keiten experimentell abschätzen lassen. Die mittleren Zeitintervalle zwischen 
den aufeinanderfolgenden Reaktionen sind für eine Temperatur von der 
Größenordnung 20 - 10° Grad und eine Dichte von rund 100 g/cm? in den 
Klammern angegeben. Danach läuft der ganze Zyklus unter diesen Bedingungen 
in etwa 6,5 - 10% Jahren ab. 

Damit die Energieerzeugung dieses Zyklus von Kernreaktionen (des so- 
genannten Kohlenstoffzyklus) größenordnungsmäßig 100 erg/g sec beträgt (bei 
einer derartigen Energieerzeugung im Innern der Sonne liegt die Energie- 
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ausbeute pro Gramm Materie in der Größenordnung einiger erg/g sec), d.h. 
zur Aufrechterhaltung der Ausstrahlung der Sonne ausreicht, ist es notwendig, 
daß Stickstoff und Kohlenstoff zu je 0,5 Massenprozent in der gesamten Stern- 
materie enthalten sind. Dies stimmt nicht schlecht mit den Angaben über die 
relative Häufigkeit dieser Elemente in der Sonnenatmosphäre überein. 

Ganz analog kann man die Reaktionsdauer für den Einfang eines Protons 
durch Sauerstoff und schwerere Elemente unter den angegebenen physikalischen 
Bedingungen betrachten. Die von BETHE durchgeführten Berechnungen für p 
ergeben, daß für Sauerstoff die Reaktionsdauer 10? Jahre ist, für Eisen etwa 
3 - 10° Jahre, für Neon ungefähr 2 - 1013 Jahre und für noch schwerere Kerne 
noch länger. Die Energieerzeugung ist bei diesen Reaktionen im allgemeinen 
geringer als beim Kohlenstoffzyklus, und alle Reaktionen sind mit der Er- 
schöpfung der Elemente verbunden, so daß diese Reaktionen keine besondere 
Bedeutung haben können. 

Als Energiequelle der Hauptreihensterne können wir also den Kohlenstoff- 
zyklus ansehen. In frühen Stadien der Sternentwicklung kommen als Energie- 
quellen, wenn auch nur sehr kurzzeitig, die Reaktionen des Wasserstoffs mit 
den leichten Elementen Li, Be und Bin Frage. Die heutige Theorie gibt bis- 
lang noch keine befriedigende Erklärung für die Energiequellen der Riesen- 
sterne. 
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1. Der Aufbau der Hauptreihensterne 


Wir können jetzt darangehen, die Frage nach dem Aufbau der Sterne, deren 
Energiequellen Kernreaktionen des betrachteten Typs sind und bei denen die 
Absorption durch Photoionisation der Metalle und Streuung durch freie Elek- 
tronen erfolgt, zu. beantworten. Das Gleichungssystem (30.12) enthält jetzt 
keine unbekannten Parameter und Funktionen mehr: Der Absorptionskoeff- 
zient ist beispielsweise durch die Gleichung (31.23) gegeben oder durch tabel- 
lierte Werte für den ganzen uns interessierenden Temperatur- und Dichte- 
bereich und die relativen. Häufigkeiten der Metalle. Die Ergiebigkeit der Ener- 
giequellen wird z.B. durch die Gleichungen (31.31) und (31.32) für den Kohlen- 
stoffzyklus gegeben. Die Lösung des Gleichungssystems (30.12) besteht in einer 
schwierigen numerischen Integration, die oft so lange zu wiederholen ist, bis 
ein solcher Wert des Molekulargewichts u gefunden wird, für den die Rechnung 
bei gegebener Masse M zu richtigen, bei dem jeweiligen Stern beobachteten 
Werten der Leuchtkraft L und des Radius r, führt. Es hat sich gezeigt, daß eine 
solche Übereinstimmung nicht nur durch Änderung des prozentualen Wasser- 
stoffgehalts X zu erzielen ist. Man muß auch den Heliumgehalt Y berücksich- 
tigen. Dies ist sofort einzusehen, wenn man die beiden Grundbedingungen 
(30.23) betrachtet. Da k, und e, in diesem Fall von o, und 7, abhängen, d.h. 
also Funktionen von L, M und r, sind, so stellen die beiden Bedingungen (30.23) 
zwei Beziehungen zwischen M, L und r, dar, die nicht gleichzeitig durch ein 
Wertetripel (Z, M, r,) für einen Parameter u zu erfüllen sind. Die Lösung wird 
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möglich, wenn die Beziehungen (30.23) die Form 


F(L,M,r,X,Y) =0 
haben. 

Wenn die Sternentstehung kein gleichzeitiger Prozeß ist (die Beobachtungen 
geben gewichtige Argumente dafür), so wäre ein einheitlicher Wasserstoff- und 
Heliumgehalt in Sternen, die sich in verschiedenen Entwicklungsstadien be- 
finden, unwahrscheinlich, wenn allein die Umwandlung von Wasserstoff in 
Helium die Quelle der Sternenergie ist. 

Die Analyse der chemischen Zusammensetzung der Sternatmosphären er- 
gibt ebenfalls einen beträchtlichen Heliumgehalt (zuweilen bis 50%), und es 
besteht kein Grund zu der Annahme, daß sich die chemische Zusammensetzung 
im Sterninnern stark von der der Sternatmosphären unterscheidet, insofern 
eine starke Durchmischung der Sternmaterie stattfindet. Auf jeden Fall zeigen 
die Rechnungen, daß es ınöglich ist, ein Modell für die Hauptreihensterne mit 
Kohlenstoffzyklus bei vollständig bestimmtem Wasserstoff- und Heliumgehalt 
zu konstruieren. Die hierbei erhaltenen theoretischen Abschätzungen des 
Wasserstoff- und Heliumgehalts stehen in Einklang mit den direkten Abschät- 
zungen ihrer Häufigkeiten in den Sternatmosphären. Speziell für die Sonne er- 
hält man Werte für die Häufigkeiten des Wasserstoffs von 35 bis 60% und für 
das Helium von 25 bis 50%, kei den Metallen von 5 bis 12%. 

Es zeigt sich jedoch, daß nahe dem Sternzentrum die Bedingungen des 
Strahlungsgleichgewichts verletzt sind, da der Temperaturgradient, der sich 
aus den Gleichungen des Strahlungsgleichgewichts errechnet, den adiabatischen 
Temperaturgradienten übersteigt (ein Effekt, der der Erscheinung der Wasser- 
stoffkonvektionszonen unter der Photosphäre des Sterns analog ist). Dies 
hängt mit der Konzentration der Energiequellen nahe dem Sternzentrum zu- 
sammen, die wegen der starken Temperaturempfindlichkeit der Energie- 
erzeugung durch thermonukleare Reaktionen [siehe (31.29)] sehr scharf aus- 
geprägt ist. Angenähert kann der stationäre Zustand in dieser zentralen Kon- 
vektionszone als ein Zustand konvektiven Gleichgewichts beschrieben werden, 
bei dem das System der sich ausbildenden Konvektionsströme die radialsymme- 
trische Verteilung der physikalischen Variablen nicht stört. Die Abhängigkeit 
des Drucks von der Dichte und der Temperatur wird hier bereits durch die 
Gleichung der Adiabate des ‚Sterngases‘‘ mit einem besonderen Verhältnis der 
spezifischen Wärmekapazitäten bestimmt. Dieses Verhältnis der spezifischen 
Wärmekapazitäten des Sterngases erhält man aus der Adiabatengleichung 


dE + pdv=VQ, 
wo 


R 1 
m 1 
p er eT!+y aT*, 
E= c,T + vaT® 


bedeuten und v das spezifische Volumen ist. Das Einsetzen der Werte p und E 
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in die Adiabatengleichung ergibt nach einigen elementaren Umformungen 


aT dv 
tn) = 
oder . s 
p 0. 
er 7 Ih =o0, 
mit “ 


P+2y—-DI—- PB 
4—-3P?y— 
P+F 22H —-)Ul— 
Ist ß = 1 (bei Sternen der Hauptreihe), so ist I, = I\=Y = = gleich dem 


Ii=P+ 


Verhältnis der spezifischen Wärmekapazität des Gases, und wir haben die adia- 
batische Zustandsänderung eines Gases ohne Strahlung. Ist ß = 0, so ist 
Isle 5 und wir erhalten den bekannten Ausdruck für die adiabatische 
Expansion bei Berücksichtigung nur der Strahlung längs der Adiabaten 
Da Wasserstoff und Helium in der chemischen Zusammensetzung eines Sterns 
überwiegen, so ist y (für 5 = 1) sehr nahe z 


Diese Vorstellungen über die zentrale Konvektionszone in den Sternen hat 
natürlich nur Näherungscharakter, da sie auf einer vereinfachten Vorstellung 
von der adiabatischen Konvektion beruht. In Wirklichkeit sind die Konvek- 
tionserscheinungen im Sterninnern wesentlich komplizierter, da sie von Wärme- 
austausch und Turbulenz begleitet sind. Die Berücksichtigung dieser Faktoren 
muß zu einem anderen Kriterium für das Eintreten von Konvektion führen. 
Dieses Problem ist jedoch bisher so gut wie noch gar nicht untersucht. 

Zum Schluß bringen wir als Beispiel das Ergebnis der numerischen Lösung 
des Systems (30.12) für die Sonne, wie es von A. G. MAssEWITSCH u. a. nach 
der oben beschriebenen’ Methode erhalten wurde. 

In Tabelle 28 sind die Entfernungen vom Sonnenzentrum in Einheiten des 
Sonnenradius (6,9 - 101° cm), die Temperatur in Millionen Grad, die Dichte in 


M (r) L(r) 


g/cm?, die Massenverteilung » = und die Gesamtenergie n = E ent- 


halten (die mit einem Sternchen versehenen Werte gelten für die Grenze des 
konvektiven Kerns). 

Aus dieser Tabelle ist ersichtlich, daß die gesamte Energie in einem sehr 
kleinen Bereich um das Sternzentrum gebildet wird (der rund 15% des Radius 
und 13% der Sternmasse ausmacht). In Abb.74 ist die Abhängigkeit der 
Dichte o, Masse M und Temperatur T vom Radius r graphisch dargestellt. 

Bei den Riesensternen besteht, wie wir erwähnten, eine Reihe von Schwierig-- 
keiten bei der Bestimmung der Energiequellen; es ist unzweckmäßig, auf die 
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7,16 . 101 0,000 0,00 


Tabelle 28 
r et u . M (r) L (r) 
N vo .10 o [g/cm?] Mo Lo 
1 1,000 0,006 0,000 1,000 1,00 
2 0,932 0,344 1,77 .10-* 1,000 1,00 
3 0,795 0,18 1,29. 102 1,000 1,00 
4 0,676 2,20 1,10 - 10-1 0,993 1,00 
5 0,472 5,06 1,91. 10° 0,911 1,00 
6 0,358 7,78 7,84 - 10° 0,743 1,00: 
7 0,295 ° 9,77 1,57 . 101 0,586 1,00 
8 0,262 11,00 2,20 - 10 0,482 1,00 
9 0,204 13,40 3,61 - 101 0,294 1,00 
10 0,169 15,03 4,55 - 10! 0,189. 1,00 
11* 0,148* 16,11* 4,99 . 101* 0,133* 0,99* 
12 0,000 20,70. | 
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Versuche zur Aufstellung einer Theorie des Aufbaus dieser Sterne einzugehen. 
Anders verhält es sich mit.den weißen Zwergen, von deren Aufbau der nächste 
Abschnitt handeln soll. 
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2. Theorie des Aufbaus der weißen Zwerge 


Die weißen Zwerge sind Sterne mit einer sehr großen mittleren Dichte. Diese 
erreicht die Größenordnung von 10% g/cm?. Wegen der starken Ionisation im 
Innern der Sterne bleibt dem Sterngas die Eigenschaft des idealen Gases er- 
halten, das dem BoyıE-MaArıiorteschen Gesetz bis zu Dichten von 10? bis 
103 s/em? gehorcht; bei höheren Dichten beginnt die Entartung zuerst des 
Elektronengases und danach (bei größeren Dichten als 105-109 g/cm?) die der 
schweren Teilchen. Das Gas gehorcht dann der FerMI-Statistik. Bei Don 
sowohl der Elektronen als auch der schweren Teilchen ist der Druck des Elek- 
tronengases mindestens 1840 mal größer als der Druck der schweren Teilchen. 
Bei Dichten von etwa 10° g/cm? treten auch relativistische Effekte in dem ent- 
arteten Elektronengas auf. 

Wir betrachten ein entartetes Elektronengas, d.h. ein Gas mit einer Dichte, 
bei der alle niedrigen Quantenzustände besetzt sind. Alle möglichen Energie- 
zustände der Elektronen im betrachteten Volumen lassen sich mit Hilfe von 
Quantenzahlen etwa genauso abzählen wie die Quantenzustände der Elektronen 
im Atom. 

Die Zahl der Quantenzustände mit Impulsen in den Grenzen von p bis 

dp ist 
p+tap! = ed 
Ro’ 
wobeih? das Volumen einer Zelleim Phasenraum der Impulse ist und der Faktor 2 
die beiden möglichen Einstellungen des Elektronenspins berücksichtigt. Ferner 
kann sich nach dem PAuui-Prinzip in jedem Quantenzustand nicht mehr als 
ein Elektron befinden. Ist also N (p)dp die Zahl der Elektronen im Volumen V, 
deren Impulse innerhalb von p und p + dp liegen, so ist 


Snzp?dp 


N(p)ap<V 73 


Wir betrachten die Zustandsgleichung eines vollständig entarteten Gases. Für 
dieses gilt 
Snp?dp 


m (32.1) 


Npap=V 


Enthält das Volumen V N Elektronen, deren Impuls nicht größer als p, ist, 
so ist | 


Sr 8 u 
N= ve [par = oe ;v (32.2) 


le (32.3) 
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Der Gasdruck p, ist per definitionem gleich dem Mittelwert des Impuls- 


556 
stroms durch 1 cm? der Oberfläche; demzufolge ist 
Do 
. 41 
pV = [ N (p) podp, (32.4) 
) 
oder mit (32.2) 
Po 
8n | „OE 

— — ——d 32.5 
Pa =» dp p 3 ( ) 


ö 
wobei E die kinetische Energie eines Elektrons mit. dem Impuls p ist. Nach der 


Relativitätsmechanik haben wir: 
1 
| (32.6) 


venefirz 
mc 


woraus 
IE _ Pl. P\° 
Oo Oo m\ "me 
folgt. Setzen wir diesen Ausdruck in (32.5) ein, so erhalten wir 
Ds 

87 p'dp 

p2 \? 

| ne m? =) 


Wir führen eine neue Variable ® durch das Verhältnis 


sh © re ZB shQ, = 
| MC | MC 
ein. Dann nimmt Gleichung (32.7) folgende Form an: 
9 
Smm&e 
u me [moao. (32.8) 
Ö 
Hieraus erhalten wir nach Integration 
| Smicö[sh®0,ch® 3sh20 3 
a un u Sn Sr 2 Da 
Bezeichnen wir 
Mg, (32.10) 
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haben wir schließlich 


4.5 ; 
Pe = la) = 6,01: 108 (@), (32.11) 
33 
worin | ı 
f(x) = x(22? — 3) (x? + 1)? + 3areshx (32.12) 
ist. Wir haben andererseits für die Gasdichte nach (32.3) und (32.10) 
Se 
oe = num = a um, (32.13) 


wobei m,, die Protonenmasse und u das Molekulargewicht ist. Die Gleichungen 
(32.11), (32.12) und (32.13) stellen Zustandsgleichungen des entarteten Gases 
in Parameterform dar. Diese Gleichungen gelten für den allgemeinen Fall und 
speziell sowohl für den nichtrelativistischen Grenzfall (9, < mc) als auch für 
den Grenzfall relativistischer Entartung (p, > mc). Im ersten Falle, wenn x 
klein ist (p, < mc), erhalten wir durch Eliminieren von x aus (32.11) und (32.13) 
2 
BR 1 /3\3 h2 
Pa=Kıo?, Kı= (2) — (t-0). (32.14) 
1 
m(um,) 
Bei sehr hohen Dichten beginnt die Größe p, des maximalen Impulses mc zu 


übersteigen, und im Grenzfall 9, > mc erhalten wir den folgenden asym- 
ptotischen Ausdruck: 


= 
S 


3 3 h 
Pa= Kae’, K= =) —- = (2 »). (32.15) 
8 (um,) ? 

Wir wenden uns jetzt dem Problem des Gleichgewichts der weißen Zwerge zu. 
Zu diesem Zweck betrachten wir zunächst die Frage nach der Rolle des Strah- 
lungsdrucks in einem entarteten Gase. Die gewöhnliche Entartung tritt dann 
ein, wenn der Elektronendruck nach Formel (32.14) wesentlich größer als der 
übliche Wert des Gasdrucks p, = n,kT ist. Schreibt man diese Ungleichung 
auf, so erhalten wir als Kriterium für die Entartung des Gases 


h? 
Be (32.16) 


(2rmkT)? 


(unter Vernachlässigung von Faktoren der Größenordnung ]). 
Wir wollen das Verhältnis von Gasdruck zu Strahlungsdruck bestimmen. 


NER OT PET WE 
€ eichung (32. PrR= 7 Eis rarsıl 
8 5 | 
Pa _ 3A) Fr 
19 5 
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Im Falle nichtrelativistischer Entartung jedoch ist die ns Energie. der 

Elektronen AT < mc? und die Größe A> 1 und demzufolge 24 €» 1. Relati- 
Pr 


vistische Entartung tritt ein, wenn der Druck (32.15) den gaskinetischen 
n,k T wesentlich übersteigt. Dies führt zu der Bedingung 


_ _3 nthey | 
=, mi >.l. (32.17) 
Bilden wir nun das Verhältnis Fe so erhalten wir nach (32.15) und (32.17) 
u. Pr 
» & 
Ze =}, 
Pr 


woraus wiederum ‚folgt, daß 9,> pr ist. Daher kann man sowohl in einem 
relativistisch als auch i in einem nichtrelativistisch entarteten Gas den Strah- 
lungsdruck vollständig vernachlässigen. 

Nun wollen wir das Gravitationsgleichgewicht eines entarteten FERMI- 
Gases betrachten. 

Die Zustandsgleichungen sind in ihrer allgemeinsten Form (32. 11), (32.12) 
und (32.13) oder 


pe = Alfa), o= Br, (32.18) 
worin 
zım?c? Srm?ctm, 
ru a ee 32.19 
= 3h® ’ 378 ( ) 


und f(x) durch Gleichung (32.12) gegeben ist. Die Gleichung des hydrostatischen 
Gleichgewichts (30.7) und die Gleichung für die Masse (30.9) ergeben für den 
Fall eines entarteten Gases (pP. > Pr) 


2 
ae) N (32.20) 


Setzen wir darin die Ausdrücke für p. und op aus (32.18) ein, so erhalten wir 


Ald /(rdf(x | 
Ze — —4n@Ba°. 2.21 
B Krb dx a a0aR \ 
Nimmt man hier 
ee 
— yı +22=yd, r= 2A\’_1 (32.22) 
ee een TG By 


an und beachtet, daß nach (32.12) 
1 df(e) 
23 dx 


Sc 
2, 
+]. 


(32.23) 
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ist, so erhalten wir als Grundgleichung des Problems 


1 d /[.d® ( R n) 
Se er. 32.24 
2? dan I" en y“ 


Hierin sind x, und y, die Werte von x und y im Sternzentrum, die durch die 
Dichte im Zentrum bestimmt werden. Die Lösung der Gleichung (32.24) muß 
die Bedingung (32.17) erfüllen oder 


fürn=0 ®=1, A ug. (32.25) 

an 
da der Ausdruck für die Masse die Form 
.n 

2A 1 „ 8D 

= 4 2 HERREN € > 

M (r) a dr „(a ch du (32.26) 
0 


hat. Die Lösungen der Gleichung (32.24), die die Bedingungen (32.25) erfüllen, 


enthalten den Parameter %= Y1l-+ x, der nur von der Dichte im Stern- 
zentrum o, und dem Molekulargewicht abhängt. Aus allen möglichen Lösungen 
müssen wir diejenige auswählen, die die Bedingungen (30.18) erfüllen (die 
Dichte verschwindet an der Grenze, und M (r) = M ist die Sternmasse). 

Wie die Untersuchungen gezeigt haben, gibt es für jeden Wert o, eine einzige 
Lösung, d.h., für. gewisses 7 = n, verschwindet die Funktion ®. Die zweite Be- 
dingung (32. 22) bestimmt (fürn = n,) den Radius des entarteten Sterns als 
Funktion von og, und u, d.h. stellt eine Gleichung der Form (30.22) 


a fı (0.: u) 


dar. Die zweite Bedingung liefert uns für die äußere Grenze [M (r,) = M] je- 
doch nach (32.26) eine zweite Beziehung der Form (30.22): 


M — I2(0.; u) s 


Eliminiert man aus beiden Beziehungen o,,.so erhält man eine Beziehung von 
der Form (30.23), d.h. 
F(r,,M, u) = 0, 


so daß die Masse (und das Molekulargewicht) eindeutig den Radius des weißen 
Zwerges bestimmt. In Tabelle 29 sind Werte der Masse M (in Einheiten der 
Sonnenmasse), der zentralen Dichte o,, der mittleren Dichte o,, und des Radius 
r, nach Rechnungen von CHANDRASERHAR aufgeführt (diese Angaben gelten 
für u = 1; für ein von 1 verschiedenes Molekulargewicht muß man die in der 
Tabelle angegebenen Werte für M mit u”?, für r, mit u, für o, und o,„, mit 
u multiplizieren). 
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Tabelle 29 
M Zentrale Dichte | Mittlere Dichte Radius 
MO (in g/cm?) (in g/cm?) (in cm) 
5,728 oo oo 0 
5,484 9,737 . 108 4,716:10° | 4,136: 108 
5,294 3,391 - 108 1,578 - 10? 5,443 - 108 
4,852 8,187 - 107 5,111 106 7,699 . 108 
4,310 2,669 - 107 2,114. 106 . 9,936 - 108 
3,528 7,908 - 10% 7,960 - 105 1,287 - 109 
2,934 3,523 - 106 4,065 - 105 1,514 : 10° 
3,440 1,816 - 106 2,302 - 105 1,721 : 10° 
2,007 9,885 - 105 1,345 - 10° 1,929 . 10° 
| 1,612 5,381 - 105 7,741-10° | 2,155 109 
| 0,877 1,236 - 10° 1,936 - 10% 2,793 : 10° 
| 0 N) 0 2: 
I 


Wir sehen, daß Gravitationsgleichgewicht für ein entartetes Gas mit einer 
Masse 
M >5,5Mou”’=M, 


nicht existiert. Für Sterne mit einer Masse M < — 2,5 Mou”” ist die Haupt- 
masse des Gases, wie die Rechnungen CHANDRASRKHARS zeigten, gewöhnlich 
entartet, für M > — 2,5 M ou”? spielt die relativistische Entartung die Haupt- 
rolle. Der Radius der Gleichgewichtskonfiguration nimmt stetig mit der Masse 
ab und wird bei Annäherung der Masse an den kritischen Wert M, verschwin- 
dend klein. Obwohl die Beobachtungsdaten über Massen und Radien der weißen 
Zwerge noch wenig zahlreich sind, weisen sie doch darauf hin, daß die in der 
Tabelle berechneten Werte von der Größenordnung der beobachteten sind. 
Wir sehen jedoch, daß bei der Lösung des Gleichgewichtsproblems für die 
weißen Zwerge die Frage nach ihren Leuchtkräften L vermieden wurde. Diese 
Frage läßt sich nicht ohne Kenntnis der Energiequellen und des. Molekular- 
gewichts i im Sterninnern lösen. Für weiße Zwerge verfügen wir jedoch vorläufig 
noch nicht über so sichere Daten, die einer Deutung ihrer geringen Leuchtkräfte 
zugrunde gelegt werden könnten. Es ist möglich, daß bei so dichten Sternen die 
Kontraktion als Energiequelle dienen kann, doch bedarf die Frage nach den 
Energiequellen der weißen Zwerge noch eines eingehenden Studiums. 


KAPITEL VII 


Die Streuung des Lichts in den Planetenatmosphären 


$ 33. Theorie des Strahlungstransports in den Planetenatmosphären 
1. Der Strahlungstransport in den Planetenatmosphären. Die Streuindikatrix 


Es ist bekannt, daß die Planeten Venus, Jupiter sowie Saturn und allem An- 
schein nach auch Uranus und Neptun von einer so dichten Atmosphäre umgeben 
sind, daß wir ihre Oberfläche nicht sehen. Die Strahlung, die von diesen Plane- 
ten zu uns gelangt, ist die Sonnenstrahlung, die in ihren Atmosphären gestreut 
wird. Daher sind die Gesetzmäßigkeiten, denen das von den Planeten reflektierte 
Licht unterliegt (Helligkeitsverteilung über die Planetenscheibe, Änderung 
der Gesamthelligkeit mit der Phase, Zahlenwert der Albedo) nur durch Unter- 
suchung der Streuprozesse, die in den Planetenatmosphären stattfinden, zu er- 
halten. Da die Atmosphären der erwähnten Planeten undurchsichtig sind, d.h. 
eine sehr große optische Dicke haben (7 > 1), so erfährt ein Lichtquant von 
seinem Eindringen in die Planetenatmosphäre bis zu deren Verlassen mit großer 
Wahrscheinlichkeit eine große Zahl von Streuungen; wir haben es also im 
wesentlichen mit einer Vielfachstreuung des Lichts in den Planetenatmo- 
sphären zu tun.. 

Auch das Studium der optischen Gesetze unserer Erdatmosphäre führte zur 
Betrachtung von Streuprozessen. Schon LEONARDO DA Vıncı deutete das 
blaue Himmelslicht als Streuung des Sonnenlichts durch die Luft, wobei der 
blaue Anteil der Sonnenstrahlung eine stärkere Streuung erfährt als der rote. 
Die optische Dicke der Erdatmosphäre ist bei Abwesenheit von Wolken wesent- 
lich kleiner als 1. Doch haben zahlreiche Untersuchungen gezeigt, daß zur 
Deutung der Helligkeitsverteilung über das Himmelsgewölbe neben der Streu- 
ung erster Ordnung auch die Streuung höherer Ordnungen zu berücksichtigen 
ist. (Vom Vorhandensein einer Wolkenschicht, in der das Sonnenlicht eine sehr 
große Zahl von Streuprozessen durchmacht, ehe es zur Erdoberfläche gelangt, 
soll noch nicht die Rede sein.) Das Problem der Lichtstreuung in der Erdatmo- 
sphäre führt also im allgemeinen auch auf das Problem der Vielfachstreu- 
ung in einem Medium. Die Berechnung der Vielfachstreuung des Lichts in den 
Planetenatmosphären wird auf der Grundlage der Theorie des Strahlungstrans- 
ports gelöst. Dabei kann man für die Rechnungen annehmen, daß die Atmo- 
sphäre aus planparallelen Schichten besteht, da die lineare Dicke der Atmo- 


86  Ambarzumjan, Astrophysik 
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sphäre in allen Fällen klein im Vergleich zum Krümmungsradius der Atmo- 
sphärenschichten ist (dies ist in jedem Falle gerechtfertigt für die Dicke des 
Teils der Planetenatmosphäre, von dem noch ein merklicher Prozentsatz von 
den in unsere Richtung gestreuten Quanten direkt zu uns gelangt). 

Fänden in einer Planetenatmosphäre.nur reine Streuprozesse statt, so 
würde sie bei hinreichend großer optischer Dicke die gesamte auf sie einfallende 
Energie vollständig reflektieren. Mit anderen Worten, die Albedo des Planeten 
wäre in diesem Falle gleich 1. Die Beobachtungen zeigen jedoch, daß die Albedo 
vieler Planeten, die undurchsichtige Atmosphären besitzen, merklich kleiner 
als 1 ist. Daraus folgt, daß die Energie, die im visuellen und photographischen 
Bereich durch ein beliebiges Volumenelement der Planetenatmosphäre absor- 
biert wird, nicht vollständig gestreut, sondern zum Teil in andere Energie- 
formen, beispielsweise in Wärmeenergie, umgewandelt wird. Im Einklang mit 
den in der Theorie der Planetenatmosphären allgemein üblichen Bezeichnungen 
wollen wir hier mit A den relativen Energieanteil einer gegebenen 
Frequenz bezeichnen, der direkt nach seiner Absorption in dieser Fre- 
quenz gestreut wird. (In der Theorie der Sternphotosphären bezeichnet 
man diese Größe mit e,). Dann ist 1 — A der Bruchteil der Energie, der nach 
der Absorption in andere Energieformen umgewandelt, also nicht direkt in der- 
selben Frequenz wieder ausgestrahlt wird, d.h. einer wahren Absorption 
unterliegt. 

"Es ist klar, daß jedes Volumenelement der Atmosphäre nicht nur das hin- 
durchgehende Licht streut, sondern auch als Quelle von Wärmestrahlung wirkt, 
da infolge der oben erwähnten Prozesse der teilweisen Umwandlung der ab- 
sorbierten Energie in Wärme (wahre Absorption) die Temperatur der Atmo- 
sphäre hinreichend hoch sein kann. Die Wärmestrahlung der Planetenatmo- 
sphären liegt bei den Temperaturen, die in ihnen herrschen, hauptsächlich im 
fernen Infrarot bei einer Wellenlänge von mehr als 40000 Ä. Im sichtbaren und 
photographischen Bereich des Spektrums ist sie verschwindend klein. Daher 
kann man, obwohl wir auch hier auf wahre Absorption (A < 1) stoßen, die 
Eigenstrahlung im visuellen und photographischen Gebiet ver- 
nachlässigen. Jedes Volumenelement streut also in diesen Frequenzen nur 
einen bestimmten Bruchteil der absorbierten Energie ohne zusätzlich etwas aus- 
zustrahlen. Die Frequenz der gestreuten Energie bleibt dabei dieselbe. Da wir 
es mit dem visuellen und photographischen Spektralbereich zu tun. haben, be- 
deutet dies, daß das Strahlungsfeld in jeder Frequenz als unabhängig von den 
Strahlungsfeldern in anderen Frequenzen angesehen werden kann. Würde sich 
nun diese Energie, die in jedem Volumenelement durch einen Elementarakt 
gestreut wird, gleichmäßig über alle Richtungen verteilen, unabhängig davon, 
in welcher Richtung sie in das Volumenelement einfiel (man sagt in diesem 
Falle, daß das Volumenelement eine sphärische Streuindikatrix besitzt), 
so wäre die Bedingung des Strahlungsgleichgewichts die folgende: 


47j,— Ac, | Idw. (33.1) 


Hierin ist 4r7j, die Energie, welche nach allen Seiten des Einheitsvolumens 
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in der Frequenzintervalleinheit ausgestrahlt wird, &, der Koeffizient der Licht- 
schwächung in der betrachteten Frequenz oder der Eatinktionskoeffizient, I, die 
Intensität der Strahlung und dw das Raumwinkelelement. | 

Man nennt s, = Aa, häufig den Streukoeffizienten und k, = (1 — A)«, den 
Koeffizienten der wahren Absorption. Der Wert A hängt im allgemeinen von 
der Frequenz »v ab. | | 

In Wirklichkeit hat aber ein Quant, das sich in irgendeiner bestimmten 
Richtung bewegt, nach einer Streuung im allgemeinen eine unterschiedliche 
Wahrscheinlichkeit, in diese oder jene Richtung ausgestrahlt zu werden. Wir 
bezeichnen mit 6 und @ die Winkel, unter denen sich das Quant bis zu seiner 
Streuung in einem bestimmten Kugelkoordinatensystem bewegt. Nach der 
Streuung wird das Quant in einer Richtung ausgesandt, die durch die Winkel 
6’ und @’ charakterisiert ist. Um die Richtung (0’, @') nehmen wir nun ein 
Raumwinkelelement dw’. Welche Wahrscheinlichkeit besteht dafür, daß das 
Quant nach der Streuung eine Richtung erhält, die im Innern des Raumwinkel- 
elements dw’ liegt? Es ist selbstverständlich, daß diese Wahrscheinlichkeit 
proportional dw’ ist und im allgemeinen vom Winkel zwischen der Einfalls- 
(6, 9) und’ der Endrichtung (9°, @') des Quants abhängt. Diesen Winkel be- 
zeichnen wir mit y. Dann ist 

cosy — c0sd c0s0’ + sind sind’cos(p — @). (33.2) 

Für die gesuchte Wahrscheinlichkeit erhalten wir den Ausdruck 


U 


(33.3) 


dw 
dP = x(cosy) Te 
Die Funktion x (cosy) nennt man Streuindikatrix oder Phasenfunktion 
und chärakterisiert den Streuprozeß. 
Da die Summe der Wahrscheinlichkeiten über alle Richtungen gleich 1 sein 
muß, erhalten wir aus (33.3) 


[210 - —=I1. (33.4) 


Im oben erwähnten Fall gleicher Streuwahrscheinlichkeit in allen Richtun- 
gen (sphärische Streuindikatrix) haben wir x (cos y) = const, und aus (33.4) 
erhalten wir dann sofort 


x(cosy) = 1. (33.5) 


Im allgemeinen Fall ist x (cos y) eine gewisse positive Funktion von cos y, die 
in eine Reihe nach LEGENDREschen Polynomen entwickelt werden kann: 


x(cosy) = % + Pılcosy) + XePaleösy) +, (33.6) 
dabei folgt aus (33.4) unmittelbar, daß 


36* 
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ist. Für eine sphärische Streuindikatrix beschränkt sich die Reihe (33.6) auf ein 
Glied. | 

Ist die Streuindikatrix gegeben, so läßt sich unter den obigen Bedingungen 
leicht die Bedingung des Strahlungsgleichgewichts aufstellen. Die Energie, die 
pro Frequenzintervall- und Zeiteinheit vom Volumenelement in den Raum- 
winkel dw ausgestrahlt wird, muß nämlich gleich 


| d 
„do = in, | 21002 1,(0, 9) Tel (33.8) 


sein, da aus jedem Elementarbündel der Richtungen dw vom Volumenelement 
die Energiemenge «,I,(0, @)dw absorbiert und davon der AnteilA«,I,(6, o)dw 
gestreut wird. Um den Bruchteil kennenzulernen, der in das Raumwinkelelement 
dw’ gestreut wird, muß man diese Energiemenge in Übereinstimmung mit 


dw 

(33.3) mit x (cos y) — 

Kürzen wir (33.8) durch dw’, so erhalten wir die Bedingung des monochroma- 
tischen Strahlungsgleichgewichts in der Form 


multiplizieren. 


dw 


IE ia, | zton v)1,(0,@) Er (33.9) 


Diese Gleichung ist zusammen mit der Gleichung des Strahlungstransports 
zu betrachten, die im Falle planparalleler Schichten unter der Bedingung, daß 
die Winkel 0 und 0’ von der Richtung der äußeren Normalen abzuziehen sind, 
die Form 


dl, 
GOS En =—uL,+)j, (33.10) 


hat. Hier hängt j, nicht nur von der Höhe z der Atmosphäre ab, sondern auch 
von der Richtung 0’, &'. 

Setzen wir für j, den Ausdruck (33.9) ein und führen die optische Tiefe r, in 
der betrachteten Frequenz ein, so erhalten wir die Integro-Differential- 
gleichung 
dd, 


v 


do 


—=lL,— a] zosp1,.0 ‚®) 2, (33.11) 


cos 9’ 


die nur eine unbekannte Funktion I, enthält, welche von r, und 6, » abhängt. 

Zur Vereinfachung führen wir folgende Bezeichnungsweise ein: die Winkel- 
veränderlichen, über die integriert wird, werden mit Strichen versehen, und die 
Winkelveränderlichen, über. die nicht integriert wird, werden ohne Strich ge- 
schrieben. Den Index » setzen wir im allgemeinen nicht. Da das Strahlungsfeld 
für jede Frequenz unabhängig von den übrigen Frequenzen zu berechnen ist, 
kann dies nicht zu Mißverständnissen führen. Dann läßt sich (33.11) in der 
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Form 
dw 


dI ur 
cosd = =I— 1 | ztos10 : ee (33.12) 


schreiben, wobei cos y durch (33.2) gegeben ist. 

Entsprechend dem physikalischen Sinn der Aufgabe haben wir neben Gleichung 
(33.12) folgende Grenzbedingung: An der äußeren Grenze der Atmosphäre 
(t = 0) ist die Intensität der einfallenden Strahlung vorgegeben. Sie ist gleich 
Null für alle Richtungen außer für diejenige, aus der die direkte Sonnenstrah- 
lung einfällt. 

Den Strom der direkten Sonnenstrahlung, gemessen als diejenige 
Energiemenge, die pro Frequenzintervall- und Zeiteinheit senkrecht auf die 
Flächeneinheit auftrifit, wollen wir mit 75 bezeichnen. Da wir es im vorliegen- 
den Falle mit Strahlung zu tun haben, die in einer Richtung konzentriert ist, 
ist es zur Vermeidung unstetiger Funktionen zweckmäßig, die direkte Sonnen- 
strahlung in die oben eingeführte Intensität / der Strahlung nicht einzu- 
schließen, sondern wir wollen unter I nur die Intensität der diffusen Strahlung 
verstehen, die vom Medium selbst gestreut wird. Dann ist die Gesamtintensität 
der Strahlung gleich der Summe der gestreuten Strahlung I und einer gewissen 
Funktion, die für alle Richtungen gleich Null ist, jedoch für eine bestimmte 
Richtung 9, 9%, nämlich die Richtung der direkten Sonnenstrahlung, 
unendlich groß wird. 

Daher müssen auf der rechten Seite von (33.12) unter dem Integral diese 
beiden Summanden auftreten, und da die Bezeichnung / nur für die Inten- 
sität der diffusen Strahlung (erster Summand) vorbehalten ist, müssen wir an 
Stelle dieses Integrals die Summe 


dw 


al: (cosy) (0, @) 1 + „2 x (COS yy) ere3°c 9 (33.13) 


schreiben. Hierin ist y, der Winkel zwischen den Richtungen (9, ©) und (9,99). 
Die Gesamtintensität der Sonnenstrahlung außerhalb der Atmosphäre 
ist rcS (d.h., das Integral über dw’, der Intensität der direkten Sonnenstrahlung 
über alle Richtungen der Sonnenscheibe, ist gleich r,8) ; in der optischen Tiefe r 
beträgt diese Intensität infolge der Schwächung der direkten Strahlung (Ex- 
tinktion) dann nur noch rSe?s°°®%. Da 9, der Winkel zwischen der einfallenden 
Sonnenstrahlung und der äußeren Normalen auf den Atmosphärenschichten ist, 
hat sec 6, einen negativen Wert. 

Unter dieser Bedingung des physikalischen Sinns der Funktion /($, o) 
müssen wir also an Stelle der Gleichung (33.12) 


cos E =1I— 1 20100 Do + 2 82(005% ) erseecd (33.14) 


Schreiben. Für I haben wir die einfache Grenzbedingung I = 0 für r = 0.und 
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0 >S ‚d.h., die Intensität der diffusen Strahlung ist an der Grenze der Atmo- 


gleich Null. 

Die Lösung der Gleichung (33.14) ergibt den Wert /(6', o) für alle 7, d.h. 
für alle Atmosphärentiefen und speziell auch für r — 0. Mit dem Wert I(6’, ') 
für 7 = 0 läßt sich die Helligkeitsverteilung über die Planetenscheibe bestim- 
men. Das erhaltene Resultat kann dann. unmittelbar mit den Beobachtungen 
verglichen werden. 


2. Das Invarianzprinzip und seine Anwendung 


Gewöhnlich ersetzt man die Integro-Differentialgleichung (33.14) durch die 
aus dieser unter Berücksichtigung der’ Grenzbedingungen erhaltenen Integral- 
gleichung, in der als unbekannte Funktion 


B(1,0,o) = a| 2100 y) I(0’, @') . 2 Sx(cos Yo) er>ecdh, (33.15) 
auftritt. 

Wenn durch die Lösung der erwähnten Integralgleichung die Funktion 
B(t,0,9) bekannt ist, so wird Gleichung (33.14) in eine gewöhnliche in- 
homogene lineare Differentialgleichung umgewandelt, die durch Quadratur zu 
lösen ist, und man findet speziell den Wert für I für die Richtungen nach außen 


< > bei r = 0. Der Wert B bestimmt also den Emissionskoeffizienten eg, 


da nach (33.9) und (33.15) | 
;i= «aB(T,6,_) (33.16) 
ist. | 

So ergibt sich also, daß man zur Bestimmung der /-Werte nur an der Grenze 
und für den Vergleich dieses Ergebnisses mit den Beobachtungen den Wert der 
unbekannten Funktion B(rt,n,0) oder j für alle Tiefen und alle 9 und o 
kennen muß. Wenn man sich also nur für die Helligkeitsverteilung über die 
Planetenscheibe interessiert, ist diese Methode außerordentlich unbequem. 

. Während uns nämlich nur eine bestimmte Funktion zweier Veränderlicher 
interessiert, d.h. der Wert I(6, ©) für 7 = 0, sind wir durch die Behandlung 
des Problems mit Hilfe der Integralgleichung gezwungen, eine Funktion dreier 
Veränderlicher, B(T, 0, @) aufzusuchen. 

Es erhebt sich also die Frage, ob man nicht eine Gleichung aufstellen kann, 
aus der direkt der Wert I(#, @) an der Grenze 7 = 0 zu finden wäre. 

Eine derartige Gleichung läßt sich tatsächlich aufstellen. In ihr tritt als .un- 
bekannte Funktion nur /(0, 6, o) auf, d.h. die Winkelverteilung der austreten- 
den Strahlung. Darüber hinaus deckt die erhaltene Gleichung zugleich (sogar 
ohne besondere Lösung) die Struktur der Funktion /(0, 6, @) auf. 

Zur Herleitung der benötigten Gleichung gehen wir vom Invarianz- 
prinzip aus, das in letzter Zeit in der Theorie der Lichtstreuung verbreitete 
Anwendung findet. 
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Die von uns zu behandelnde Aufgabe besteht in folgendem: An der äußeren. 
(Grenze eines Mediums unendlich großer optischer Dicke fällt in einer Richtung, 
die durch die Winkel 0, und , bestimmt ist, ein paralleles Lichtbündel ein. 
Durch die in dem Medium stattfindenden Streuprozesse wird ein Bruchteil der 
Strahlung gewissermaßen reflektiert, wobei diese Reflexion in alle Rich- 
tungen erfolgt. Man bezeichnet eine derartige Reflexion als diffuse Reflexion. 
Wir suchen nun die Intensität der diffus reflektierten Strahlung. Es ist selbst- 
verständlich, daß die Intensität des diffus reflektierten Lichts eine Funktion 
sowohl der Einfallswinkel 0,, @, als auch der Reflexionswinkel 6, & sein wird: 


I — I(0, ®; 6); 9%) R 


Es ist auch klar, daß die reflektierte Intensität der des einfallenden Strahls pro- 
portional ist, d.h. der Größe 8. Daher ist 


I, 950%, 90) = Sr(®, 9; 09; 9): (33.17) 


Den Wert r(6, 9; 0,, ©,) Kann man als den Koeffizienten der diffusen Reflexion 
bezeichnen. Im Gegensatz zum Vorangegangenen werden wir im weiteren den 
Winkel 6, von der inneren Normalen aus zählen, da dies bequemer ist und zu 
keinerlei Mißverständnissen führen kann. Den Winkel 6 rechnen wir wie vor- 
dem von der äußeren Normalen aus. 

Die Anwendung des Invarianzprinzips auf das betrachtete Problem be- 
steht darin, daß sich das diffuse Reflexionsvermögen eines Mediums unendlich 
großer optischer Dicke, das aus planparallelen Schichten besteht, nicht ändert, 
wenn man an der äußeren Grenze eine ebene Schicht endlicher optischer Dicke 
hinzufügt, deren Elemente dieselben optischen Eigenschaften besitzen wie das 
ursprüngliche Medium. Das bedeutet, daß der Koeffizient A und die Streu- 
indikatrix in der hinzugefügten Schicht die gleichen sind wie in dem ursprüng- 
lichen Medium. Der Einfachheit halber betrachten wir zunächst den Fall einer 
sphärischen Streuindikatrix, wenn also x(cosy) = list. 

Wir bezeichnen die Grenze des Mediums vor dem Hinzufügen der Schicht 
mit A, die neue Grenze, die nach dem Hinzufügen der Schicht erhalten wird, 
mit A’. Bezeichnen wir ferner die optische Dicke der Zusatzschicht mit Ar. 
Da Ar von unserer Wahl abhängt, können wir diese Größe so klein machen, daß 
man ihr Quadrat gegenüber Ar vernachlässigen kann. Wir machen jene Ände- 
rungen in der Intensität der vom Medium diffus reflektierten Strahlung aus- 
findig, die sich aus dem Hinzufügen der Schicht AT ergeben, und setzen die al- 
gebraische Summe dieser Änderungen gleich Null. Wir zählen diese Änderungen 
auf: 


1. Die Sonnenstrahlung wird bei ihrem Durchgang durch die zusätzliche 


Schicht um das k — fache geschwächt. Nach der diffusen Reflexion an 


cos, m 
der Grenze A nimmt die Intensität um das ki a; |fache ab. Es tritt also 
o 
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an Stelle von / (6, 0,) die Intensität 


Art Ar 
a) \ u alt . 5) 


nach außen. Wir erwähnen, daß infolge der sphärischen Streuindikatrix die In- 
tensität des reflektierten Lichts nicht mehr vom Azimut der einfallenden und 
austretenden Strahlung abhängen wird, weswegen wir an Stelle von I (0, o; 
6, %,) einfach I (0, 0,) schreiben. 

So wird also infolge der Schwächung der einfallenden und diffus reflektierten 
Strahlung in der zusätzlichen Schicht die Intensität der diffus reflektierten 
Strahlung auf 


10, 00Ar| RE 


cos cos 0, 
vermindert. 
2. Die Zusatzschicht Ar streut unmittelbar in die Richtung 9 einen Teil 
der auf sie auftreffenden direkten Sonnenstrahlung. Infolgedessen vergrößert 
sich die Intensität des diffus reflektierten Lichts um 


A _s Ar 


Art 2 cos 


3. Die zusätzliche Schicht Ar, welche die auf sie fallende direkte Sonnenstrah- 
lung streut, lenkt einen Teil der Energie dieser Strahlung unter verschiedenen 
Winkeln 6’ zur Normalen zur Grenze A. An der Grenze A erfährt sie eine diffuse 
Reflexion; infolgedessen erhält man eine zusätzliche Strahlung mit der Inten- 


sität 
Te 27 
j ser 6, BIN 
Jar [ar.10.o, cos am lt: 
9) 0 


was nach Integration über o’ 


T 


A a1 sin 0’d0’ 

—_ AT el 

2 [m 0) cos 0’ 

ö 
ergibt. 
4. Die zusätzliche Schicht, die einen gewissen Bruchteil des Lichts absor- 

biert, das von der Grenze A diffus reflektiert wird, streut einen Teil dieses Lichts 
in die gegebene Richtung 0. Die Intensität dieser Strahlung wird gleich 


EL ferfarne. d,) sin 0’ -% ar az 0.) sind’d6’. 


Art cos® 
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5. Die direkte Sonnenstrahlung wird diffus von der Grenze A reflektiert, 
durch die zusätzliche Schicht Ar nach A zurückgestreut und erneut von der 
Oberfläche A diffus reflektiert. Dieser Vorgang ergibt die zusätzliche Strahlung 


n 2n 7 2 
16,0”) sind” d0”’do” 3 [ao [ ir en 
le ET 4m. 5 a 
0.0 


T IL 


u I(0,0”) sind” _, j a 
— zu S cos do [ro ‚6,)sin6’d0’. 
ö Ö 


Alle übrigen Zuwächse der Strahlung sind von zweiter oder höherer Ord- 
nung in Ar. 
Die letzten vier positiven Zuwächse müssen den ersten negativen Zuwachs so 
kompensieren, daß die Intensität des diffus reflektierten Lichts trotz der hin- 
zugefügten Schicht ungeändert bleibt. | 

Wir finden also unter Vernachlässigung von Größen zweiter Ordnung in Ar 


T 


1 l A, dt 4 „ sin0’d0’ 
0 


cos 0’ 


A.4r ’ 
ir er 5 [mo 6.) sın 9’ dd 
0 
Alt sin 9” 
Si [IZaN „ D . ' ’ 
ze 16,8 ) rd IKT ‚By sin draht. 
0 0 


Dividieren wir beide Seiten dieser Gleichung durch Ar und führen an Stelle der 
Winkel 0 und ®, die Größen 


cd =n, cs, =E, csl'= rn (33.18) 


ein, dafin finden wir, daß die Invarianzbedingung ergibt Y 


1 


1 l | 2 dv’ 
7 EN ER ’ 
mal +35) sn ralım ie: 


(33.19) 


+5; 2 fm: dr +afn (n, 7”) er [no dr 
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Schließlich führen wir in dieser Gleichung an Stelle von I (M &). die Funktion 
r(rj, &) nach Gleichung (33.17) ein, d.h., wir setzen 


I(n,&) = Sr(n,&). (33.20) 


Damit erhalten wir eine Funktionalgleichung für r(n, &) 


1 
I ı1ı\ AL 4 „dn 
mn Rr 


ö (33.21) 


1 1 


dyn’’ 
2 few ed + ale, 7") 7 [rer ed, 


0 0 


die auch in folgender Form en werden kann: 


i ; 1 
1 I\ 1 [ er u EEE 
r(n,£) - 25 =) = An 1+ 7 r(n, 9‘) Br I +afı M,fdr|. 
) ö 
(33.22) 
Setzen wir weiter 
(nd) = Eon), (33.23) 


so finden wir für die Funktion o(n, &), die man gewöhnlich als Helligkeits- 
koeffizienten der diffus reflektierenden Schicht bezeichnet, 


1 1 
en; mn +9) = ı + 2n ol, ar 1 +25: [oW, Bar (83.24) 
0 0 


Wenn nun eine gewisse Funktion o(n, &) die Gleichung (33.24) befriedigt, 
so ist leicht einzusehen, daß auch die Funktion o(£, 7) diese befriedigen muß. 
Da jedoch Gleichung (33.24) ihrem physikalischen Inhalt nach nur eine einzige 
Lösung haben darf, so muß die Funktion 0(N, £) symmetrisch sein: 


em) = el, m. (33.25) 


In diesem Falle wird aber der rechte Teil der Gleichung (33.24) das Produkt 
einer gewissen Funktion von n mit derselben Funktion von £& darstellen. Wir 
wollen diese Funktion im ersten Fall mit p(n), im zweiten mit g(£) bezeichnen. 
Somit ist 


1 
Pin) = 1 + 2n | otn, da’ (33.26) 
und ö 
BEL AUKAGE 
en.d=g7 (33.27) 
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Die Gleichung (33.27), die noch keinen expliziten Ausdruck für die zuukuon 
o(n, &) gibt, enthüllt die Struktur dieser Funktion. 

Können wir die Hilfsfunktion 9 (N) bestimmen, so finden wir damit auch en 
Helligkeitskoeffizienten o(n,&). Um o(n) zu erhalten, setzen wir (33.27) in 


(33.26) ein. Wir erhalten 
1 


-1,4,[e020 5 
DEE E22 de. (33.28) 


Dies ist auch eine Funktionalgleichung für die Funktion 9 (n). So ist also die 
Lösung der Funktionalgleichung (33.24) von uns auf die Lösung der einfacheren 
Funktionalgleichung (33.28) zurückgeführt, die leicht numerisch zu berechnen 
ist. Hierzu ist die Methode der sukzessiven Approximation am geeignetsten, die 
darin besteht, daß man auf der rechten Seite einen Näherungswert für @ (n) 
einsetzt und damit links den Wert der folgenden Näherung erhält. Als nullte 
Näherung nimmt man am besten den Mittelwert der Funktion o(n) im Inter- 
vall (0,1) an,d.h., 


1 
I — IKAOLDE 
0 


Der exakte Wert dieses Integrals ist leicht zu erhalten. Hierzu integrieren wir 


(33.28) über n: 
1 tr 
» ((eme&n, 
an | } TE BR: 


fewar 
—j oM)o(d)n a f fesiee 97) @ Z 
N af fear DON qyas + od 


0 
Die letzten beiden Integrale sind einander gleich. Sie unterscheiden sich nur in 
der Bezeichnung der Integrationsvariablen. Durch Addition dieser Integrale er- 


halten wir 
; \ 1 
j 
oma =1+ Alt an] YlE)dE 
ö ö 0 
oder 
- 1 + 102 
Pe 1 — 9%: 
4 
woraus 
1 Pe EEE? 
Fa TEeA 
= [ninan — Se 
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folgt. Setzt man diesen Ausdruck an Stelle von o(n) in die rechte Seite von 
(33.28) ein, so erhalten wir die'nächste Näherung für p(n) usw. 
‚In erster Näherung haben wirz:B. 


| a, dee 
on) =1+ (1 — yl— Al. 

In Tabelle 30 sind. die Zahlenwerte der Hilfsfunktion p(n) für A = 0,4, 
0,5, ..., 1,0 aufgeführt. Für kleine Werte von A genügt es, sich auf die erste 
Näherung zu beschränken, weswegen für sie die Zaählenwerte @(n) nicht an- 
geführt werden. 


Tabelle 30 


Man benutzt Tabelle 30 in folgender Weise: Nach (33.20), (33.23) und (33.27) 
haben wir im Falle einer sphärischen Streuindikatrix | 


I 4 sehe. (33.29) 


Für jeden Punkt der Planetenscheibe werden der Kosinus des Einfallswinkels 
der Sonnenstrahlung & und der Kosinus der Zenitdistanz 7, unter der die Erde 
von diesem Punkt des Planeten aus gesehen wird, berechnet. Der Wert S kann 
bestimmt werden, da die Entfernung des Planeten von der Sonne immer be- 
kannt ist. Nimmt man einen bestimmten A-Wert an, dann kann man die In- 
tensität I berechnen und mit der Beobachtung vergleichen. Findet man nach 
Gleichung (33.29) und Tabelle 30 für irgendein } Werte von I, die. hinreichend 
gut mit der Helligkeit in den verschiedenen Punkten der Planetenscheibe über- 
einstimmen, so kann man schließen, daß die Voraussetzung einer sphärischen 
Streuindikatrix mindestens in den Grenzen der Beobachtungsgenauigkeit ge- 
rechtfertigt ist. 
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Erwähnt sei noch, daß man im Falle weiter außen liegender Planeten, an- 
gefangen bei Jupiter, nicht nur in der Opposition, sondern auch noch in be- 
trächtlicher Entfernung von der Opposition annehmen kann, daß die Winkel 6 
und 9, einander gleich sind, d.h., daß n = £ ist. Dann wird aus Gleichung 
(33.29) 

7 


I(n) = FalAUle (33.30) 


und wir sehen, daß der größte theoretisch mögliche Kontrast zwischen der 
Scheibenmitte (n = 1) und dem Rande (n=0) für A = 1 vorhanden ist, 
nämlich 

I(1):I(0) = 8,41. 


Tatsächlich haben die bei den äußeren Planeten beobachteten Kontraste 
einen geringeren Wert, was damit zusammenhängt, daß A < 1 ist. 


3. Verallgemeinerung für den Fall einer nie htsphärischen Streuindikatrix 


Im Falle einer asphärischen Streuindikatrix werden sowohl der Koeffizient 
der diffusen Reflexion als auch der Helligkeitskoeffizient o, die durch die Be- 
ziehung 

r=£o 


miteinander verbunden sind, nicht nur vom Einfalls- und Reflexionswinkel 
abhängen, sondern auch von der Differenz im Azimut des reflektierten und des 
einfallenden Strahls. Es ist also 


em — pm): (33.31) 


Das Invarianzprinzip ist in diesem allgemeinen Fall jedoch genauso wie bei 
einer sphärischen Streuindikatrix anzuwenden. Nur die Formeln sind dann 
komplizierter. Im Prinzip sind jedoch dieselben Operationen vorzunehmen. Wir 
wollen sie aber hier nicht durchführen und bripgen nur das Endresultat. 

Der Helligkeitskoeffizient wird in Form einer Summe dargestellt: 


o(n, &; 9 — 9) =2 min, &) cosm(® — 9%); 


worin die Zahl n gleich der Nummer des höchsten LEGENDRESchen Polynoms in 
der Entwicklung (33.6) der Streuindikatrix ist, bei dem der Koeffizient von 
Null verschieden ist. | 

Die Funktionen f,(n, &) lassen sich durch gewisse Hilfsfunktionen 9% (n) 
(= m, m -+1,...,n) ausdrücken, von denen jede nur von einer Veränder- 
lichen abhängt. Diese Hilfsfunktionen werden aus einem gewissen System von 
Funktionalgleichungen bestimmt. Hierbei haben wir für jede Funktion mit 
gegebenem m ein besonderes System von Funktionalgleichungen, das unab- 
hängig von den übrigen zu lösen ist. 
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Für die verschiedenen f,,(n, &) haben wir die folgenden Ausdrücke : 


u, RR ara 
Dr „+8 
En. om 
Frese q — ]1)?+m F - 
Eee 2 ae 0 See zu 


mare 1 
nHt+E& (Zn)! 


Die hierin vorkommenden Hilfsfunktionen sind durch die folgenden Systeme 
von Bun monalzleichungen gegeben: 


„9: = 4, 


1 


1 
0 
pn) = 1 en 9m . 9) dE ans [AO dE +. 
; 


an 


KAAGES HE 


d 
Tree a 


.....r rn er [Te  T  TTr rer  err ıerr  ı  ı  TT TTT TeTr Tr  rı  r —  — 


1 
m (&) Pn(&) 4 


| n+l 9 n\d) d ss 0 [ R 
+ - Drttianoit „jene + ne, DE & 


Analoge Systeme existieren für Funktionen mit anderen Werten des oberen 
Index m, wobei an Stelle der LeEGEnDRESchen Polynome die entsprechenden 
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zugeordneten LeGEnDz&schen Funktionen P”(n) auftreten. Speziell 9% (n) ge- 


nügt der Gleichung 
1 


N 
2 


in an RO A—E) 
gr(n) = (1—19)° ron u 


Obwohl diese Systeme von Funktionalgleichungen äußerlich sehr kompli- 
ziert erscheinen, sind sie numerisch leicht durch die Methode der sukzessiven 
Approximation zu lösen, und man erhält in jedem konkreten Fall relativ ein- 
fache Resultate. 

So ist im Falle der einfachsten nichtsphärischen Streuindikatrix 


x(cosy) = 1 + X, c08Y 
der Helligkeitskoeffizient gleich 


| „0 08 _ ‚0 0 
91,89 —g) = uns um 


m) Ad 
Na 


wobei die beiden Hilfsfunktionen 9% (n) und pP (n) aus dem System 


y\ | 
FF 4 c08(P — 9)» 


1 1 


y\ O(E) N) 
an)=1 + [ER dE — Zaren [RE dE, 
8) 


nt E. 


ö 
1 1 
A OR A / IGR: 
N — rn 0 An dE-- —x 0 KENN de 
ne) =Nn-, BE 1975 N ne 
zu bestimmen sind und die Funktion p\(n) aus der Gleichung 


1 


da ; p1 n 
on) = VI? + z PınPı m NE) y1—£2de 
[} 


+5 


gefunden wird. Diese Gleichungen sind leicht zu lösen, und die aus der nume- 
rischen Auswertung erhaltenen tabellierten Hilfsfunktionen ermöglichen sofort 
die Berechnung des Helligkeitskoeffizienten. 

Wir erwähnen, daß nicht nur, wie die Theorie zeigt, der Koeffizient der dif- 
fusen Reflexion der Atmosphäre, sondern auch der Koeffizient der diffusen 
Transmission bei sehr großer optischer Dicke der Atmosphäre durch diese 
Hilfsfunktionen zu bestimmen ist. 
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Die hier gebrachten Systeme von Funktionalgleichungen für die Hilfsfunk- 
tionen @”(n) sind Systeme nicht linearer Gleichungen. In der Arbeit von 
W. W. SoBoLzw wurde jedoch gezeigt, daß diese Hilfsfunktionen selbst ge- 
"wisse lineare Integralgleichungen befriedigen [79]. 

Die oben durchgeführten Rechnungen berücksichtigen nicht die Polari- 
sation des Lichts bei den Elementarakten der Streuung und die daraus folgende 
Polarisation der diffus reflektierten und diffus durchgelassenen Strahlung. Eine 
exakte Theorie der Lichtstreuung in einem trüben Medium unter Berücksichti- 
gung der Polarisation wurde von W. W. SoBoLzw 1943 ausgearbeitet. Die 
Resultate seiner Untersuchungen wurden später veröffentlicht [68]. 


$ 34. Vergleich der T’heorie mit der Beobachtung 
1. Die Albedo der Planetenatmosphären 


Kennt man für jede Richtung die Intensität der diffusen Strahlung, die aus 
der Planetenatmosphäre austritt, so kann man den Gesamtstrom des von einem 
Quadratzentimeter der Atmosphärengrenzschicht diffus reflektierten Lichts 
‘berechnen. Dieser ist gleich 


1 2n 


nH = [dn| In, &,9-— Yo)ndp. 
0 0 


Im Falle einer sphärischen Streuindikatrix hängt /nicht vom Azimut ab, und 
daher ist 


1 1 
aH = 2n | In, ndn = 2nS Ir, ndn. 
0 0 


Führt man an Stelle des Koeffizienten r der diffusen Reflexion den Hellig- 
keitskoeffizienten o ein, so wird: 


| 1 
ıH = 2rSelom, öndn. 
Ö 


Da andererseits die Intensität der direkten Sonnenstrahlung gleich x 8 ist, 
so ist der Strom, der auf einen Quadratzentimeter der Atmosphärengrenze 
auftrifft, gleich rn S&, wobei & wie zuvor der Einfallswinkel der Sonnenstrahlung 
ist. Teilt man den austretenden Strahlungsstrom x. H durch den einfallenden, so 
erhalten wir die Albedo der Planetenatmosphäre: | 


a: 


ıH 
- __—919 _ 34.1 
A BT: 2 ein, 3nar (34.1) 


0 
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Wir wollen nun für den Fall einer sphärischen Streuindikatrix die Albedo A 
berechnen, die im allgemeinen vom Einfallswinkel abhängen wird. Hierzu setzen 


wir (33.27) in (34.1) ein: 
1 


A (pmM)o(d) 
- 1 je e@ TE ndn. (34.2) 
Mit i 
Mi 
#2 NP 
finden wir 
1 1 
4  AEIPMON gr. 
A = eo [omar lee „ (34.3) 


Das zweite Glied der rechten Seite von (34.3) läßt sich direkt aus (33.28) 


durch Umbenennung der Veränderlichen angeben und ist gleich @(&) — 1. Da- 
” 


mit und mit dem von uns nach (33.38) berechneten Wert von Jeman er- 
halten wir :Ö 


A=1-oHNM A. (34.4) 


Nach dieser Formel lassen sich leicht die Zahlenwerte der Albedo für ver- 
schiedene & und A berechnen, wobei wir uns erinnern, daß o(£) von dem Para- 
meter A abhängt. Analoge Rechnungen lassen sich auch für eine asphärische 
Streuindikatrix durchführen. In Tabelle.31 bringen wir die Zahlenwerte der 
Albedo für den Fall einer sphärischen Streuindikatrix. 


Tabelle 31 


0,1 0,18 0,24 | 0,31 0,39 0,49. 0,63 1,00 
0,2 0,16 0,21 | 0,28 0,35 - 0,45 0,59 1,00 
0,3 0,14 0,19 0,25 0,32 0,42 0,56 1,00 
04 | 013 0,17 0,23 - 0,30 0,39 0,53 1,00 
0,5 0,12 0,16 0,21 0,28 0,37 0,51 1,00 
0,6 0,11 0,15 0,20 0,26 0,35 0,49 1,00 
0,7 0,10 0,14 0,19 0,25 0,33 0,47 1,00 
0,8 0,10 0,13 0,17 0,23 0,31 0,45 1,00 
0,9 0,09 0,12 0,16 0,22 0,30 0,43 1,00 


1,0 0,08 0,12 0,15 0,21 0,29 0,41 1,00 
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Kennt man die Albedo A im Verhältnis zu der Strahlung, die auf eine ge- 
gebene Fläche der Planetenatmosphäre unter bestimmtem Winkel einfällt, so 
läßt sich leicht die sogenannte sphärische Albedo berechnen. Unter sphäö- 
rischer Albedo versteht man das Verhältnis der Strahlungsmenge, die vom gan- 
zen Planeten reflektiert wird (von seiner Atmosphäre), zur Strahlungsmenge, die 
auf den Planeten auftrifft (auf die Grenze seiner Atmosphäre). | 

Die gesamte Strahlungsmenge, die auf den Planeten auftrifit, ist gleich 
zR?-S, wobei R der Planetenradius ist. Die diffus reflektierte Energie ist 


durch das Integral 
R 


2 
207 daVı Sr 
Ö 
gegeben, worin r die Projektion des Abstands vom Zentrum der beleuchteten 
Scheibe bis zu einem bestimmten Punkt auf der Planetenoberfläche ist. Nun 
ist aber 


= sn, = —& 


| > 


und 
wHir) = A(ö)EnS. 


Damit ist die reflektierte Gesamtenergie gleich 
2nRims [A (E)EdE, 
ö 
woraus wir für die sphärische Albedo (die wir mit A* bezeichnen) 
A* = 2 [a0 &dE (34.5) 
0 
haben. Im Falle einer sphärischen Streuindikatrix folgt daraus nach (34.4) 
A* — 1 2A POEdE (34.6) 
ö 


Werte der sphärischen Albedo A*, die nach dieser Formel berechnet wurden, 
'sind in Tabelle 32 aufgeführt. 


Tabelle 32 
A 04 | 05 | 06 | 07 | 08 | 09 1,0 
4* |. 0,11 | 0,15 | 0,19 | 0,26 | 0,34 | 0,48 | 1,0 
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Somit kann man also aus A die sphärische Albedo bestimmen und umgekehrt. 
) aus A* finden, wenn die Streuindikatrix bekannt ist. 


2. Vergleich mit den Beobachtungen 


Der Vergleich der oben gebrachten theoretischen Rechnungen für die sphä- 
rische Streuindikatrix mit den Ergebnissen der von W. W. SCHARONOW durch- 
geführten absoluten Bestimmungen des Koeffizienten der diffusen Reflexion für 
Jupiter hat gezeigt, daß die beobachtete Helligkeitsverteilung über die Plane- 
tenscheibe mit A = 0,969 gut mit der theoretischen übereinstimmt. 

Es muß jedoch erwähnt werden, daß in den Grenzen der Beobachtungs- 
genauigkeit dieselbe Helligkeitsverteilung über die Jupiterscheibe mit der An- 
nahme einer beliebigen anderen, nichtsphärischen Streuindikatrix und einem 
‚anderen Wert für A gedeutet werden kann. Dieses Beispiel zeigt, daß für die- 
jenigen Planeten, bei denen sich der Phasenwinkel fast nicht ändert (Jupiter, 
Saturn usw.), die Streuindikatrix aus den Beobachtungen der Helligkeitsver- 
teilungen schwierig zu bestimmen ist. 

Ganz anders liegen die Verhältnisse für Venus, die wir unter allen möglichen 
Phasenwinkeln beobachten können. Hier hat die Form der Streuindikatrix 
einen ziemlich erheblichen Einfluß auf die Helligkeitskurve des Planeten. 
W. W. SoBoLEw verglich die von RussELL beobachtete Helligkeitskurve mit 
der von ihm geschaffenen Näherungstheorie der diffusen Reflexion bei beliebiger 
Streuindikatrix und konnte so die Streuindikatrix für die Venusatmosphäre 
finden. Es zeigte sich, daß der Parameter A für die Atmosphäre dieses Planeten 
gleich 0,989 ist und die Streuindikatrix durch eine Funktion wiedergegeben wird, 
deren Zahlenwerte in Tabelle 33 aufgeführt sind. 


Tabelle 33 
v» | 0° | 15° | 30° | 45° | 60° | 75° | 90° | 105° | 120° | 135° | 150° | 165° | 180° 
z)| 72 | 6,0 | 2,7 | 1,5 | 1,0 | 0,07 | 0,51 | 0,40 | 0,35 | 0,41 | 0,56 | 0,65 | 0,70 


Interessant ist es, die Streuindikatrix der Venusatmosphäre mit derjenigen 
der Erdatmosphäre zu vergleichen. Die Streueigenschaften der Erdatmosphäre 
können wir nicht aus den Prozessen der diffusen Reflexion beurteilen, sondern 
wir müssen schon die diffuse Transmission untersuchen. Wie W. W. SOBOLEW 
zeigte, ist es hierbei wichtig, daß trotz der relativ geringen optischen Dicke der 
Erdatmosphäre (wenn sie von Wolken frei ist), die im sichtbaren Spektral- 
gebiet etwa 0,3 beträgt, nicht nur die Streuung erster Ordnung berücksichtigt 
wird, sondern auch die höherer Ordnungen, d.h., man muß sich auf eine 
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hinreichend strenge Theorie stützen. Die Bestimmung der Streuindikatrix der 
Erdatmosphäre wurde von vielen Autoren durchgeführt. Die interessantesten 
Ergebnisse wurden von E. W. Psaskowskı-FEssEnNkow und W. W. SoBo- 
LEW erhalten. W. W. SOBOLEW leitete seine Bestimmung aus Beobachtungen 
der Helligkeitsverteilung über den Himmel ab, die im Sommer 1943 in Elabug 
von Mitarbeitern des astronomischen Observatoriums der Leningrader Uni- 
versität durchgeführt wurden. Die Ergebnisse seiner Untersuchungen sind in 
Tabelle 34 aufgeführt. 


Tabelle 34 
y 0° | 15° | 30° | 45° | 60° | 75° | 90° | 105° | 120° | 135° | 150° | 165° | 180° 
x (cosy) | 4,6 | 3,3 | 1,9 | 1,3 | 0,94 | 0,75 | 0,64 | 0,65 | 0,72 | 0,85 | 1,03 | 1,1 | 1,2 


Ein Vergleich der Tabellen 33 und 34 zeigt, daß die Streuindikatrix der 
Venusatmosphäre mehr nach vorn (in Richtung kleiner Neigungswinkel) aus- 
gezogen ist als die Indikatrix der Erdatmosphäre. 

Wie leicht zu sehen ist, läßt sich der Grad dieser Ausbuchtung nach vorn 
vor allem durch den Koeffizienten x; in dem Polynom P, (cosy) = cosy in 
Gleichung (33.6) abschätzen. Für eine sphärische Indikatrix und ebenso für 
Indikatrizes, die der Bedingung x(y) = x(180° — y) genügen, d.h. symmetrisch 
zur Richtung y = 90° sind, haben wir x, = 0. Für Indikatrizes, die nach vorn 
ausgezogen sind, ist x, > 0, für rückwärts ausgezogene ist x, < 0. Für den Fali 
einer sehr scharf nach vorn ausgezogenen nadelförmigen Indikatrix, d.h., 
wenn die Streuung nur mit geringer Neigung gegen die ursprüngliche Richtung 
erfolgt, ist x, = 3. Für dieselbe Form, nach rückwärts ausgezogen, ist x, = — 3. 
Der Wert von x, gibt uns also eine erste grobe Vorstellung von der Form der 
‚Streuindikatrix. 

Wäre die Streuung in der Erd- oder der Venusatmosphäre eine reine 
Molekülstreuung, so hätte die Indikatrix eine Form, die schon von RaAY- 
LEIGH erhalten wurde: 


x (c08y) = Zu + c082y). 


Bei der RayLeicHschen Indikatrix ist der Koeffizient x, gleich Null, d.h., 
sie besitzt keine einseitige Ausbuchtung. Die beträchtliche Ausbuch- 
tung der Streuindikatrix der Erd- und der Venusatmosphäre spricht dafür, daß 
in beiden Fällen außer der reinen Molekülstreuung, die natürlich immer vor- 
handen ist, noch eine zusätzliche Streuung des Lichts durch größere flüssige 
oder feste in der Atmosphäre schwebende Teilchen existiert. Da die Zahl der 
Schwebeteilchen in den verschiedenen Atmosphärenschichten der Zahl der 
streuenden Gasmoleküle nicht proportional ist, muß sich die Indikatrix mit der 
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Höhe in der Atmosphäre ändern, was die Theorie sehr erschwert. Speziell auf 
der Erde ist der Dunst, der durch feine Schwebeteilchen gebildet wird, mehr 
auf niedrigere Atmosphärenschichten konzentriert. 

Der Grad der Ausbuchtung der Streuindikatrix hängt von den Abmessungen 
der streuenden Teilchen ab. Speziell durchsichtige Teilchen (Wassertröpfchen 
und andere Flüssigkeitströpfehen) haben eine um so mehr nach vorn ausgezo- 
gene Indikatrix, je größer ihr Durchmesser ist. Darum können wir auch beim 
Vergleich der Tabellen 33 und 34 sagen, daß die Streuung in der Venusatmo- 
sphäre durch größere Teilchen verursacht wird als in der Erdatmosphäre. Hier- 
bei muß man jedoch berücksichtigen, daß bei der Ableitung der Streuindikatrix 
der Erdatmosphäre der wolkenlose Fall betrachtet wurde. In Wolken kön- 
nen sich indessen größere Wassertröpfchen befinden. Im Fall der Venusatmo- 
sphäre haben wir eine dichte Wolkendecke und erhalten für sie eine Indikatrix, 
die im wesentlichen die Beschaffenheit der Teilchen der Wolken charakterisiert. 

Die Theorie der Lichtstreuung, die oben für den Fall eines Mediums unend- 
lich großer optischer Dicke entwickelt wurde, läßt sich für ein Medium von 
endlicher optischer Dicke verallgemeinern. Hierbei hat man es neben dem Koef- 
fizienten der diffusen Reflexion des Lichts mit dem Koeffizienten der diffusen 
Transmission zu tun. Im Zusammenhang damit wird die Anzahl der von einer 
Veränderlichen abhängigen Funktionen, aus denen die Funktionen aufgebaut 
sind, die die Werte dieser Koeffizienten geben, verdoppelt. Infolgedessen ver- 
doppelt sich auch die Zahl der Gleichungen im System der Funktionalgleichun- 
gen für diese Hilfsfunktionen. 

Einen besonderen Platz nimmt der Grenzfall großer optischer Dicken ein. 
Der Koeffizient der diffusen Reflexion strebt für 7 — © gegen den Koeffizienten 
der diffusen Reflexion für eine unendlich dicke Schicht. Der Koeffizient der 
diffusen Transmission strebt gegen das Produkt f(r,)u(#), worin v(#) nur von 0 
abhängt und nicht von der Richtung der ursprünglichen Strahlung. Die rela- 
tive Verteilung der durchgelassenen Strahlung über die Richtungen bleibt 
also an der Grenze unverändert. 

Mit einem solchen Fall diffuser Transmission der Strahlung durch ein Me- 
dium sehr großer optischer Dicke haben wir es in der Erdatmosphäre bei Vor- 
handensein einer gleichmäßigen und hinreichend mächtigen Wolkenschicht zu 
tun. Die Beobachtungen zeigen, daß sich die relative Helligkeitsverteilung 
über den bewölkten Himmel bei einer dichten und homogenen Bewölkung von 
Tag zu Tag nur geringfügig ändert, wenn man von dem Einfluß solcher Fak- 
toren wie etwa einer verschneiten Erdoberfläche absieht. Ist die Erdober- 
fläche nicht mit Schnee bedeckt, so kann man ihre Reflexion bei groben Rech- 
nungen vernachlässigen. Man muß also Sommer- und Winterbedingungen bei 
der Behandlung der Lichtverhältnisse in der Atmosphäre unterscheiden. Eine 
gewisse Konstanz der Helligkeitsverteilung über den Himmel für jede dieser 
Bedingungen deutet auf die Konstanz gewisser optischer Eigenschaften der 
Wassertröpfchen hin, aus denen die Wolken bestehen. Zu diesen Eigenschaften 
muß man einen A-Wert von nahezu 1 rechnen. Mit anderen Worten, wir haben 
es hier mit fast reiner Streuung zu tun. Der A-Wert nahe 1 wird durch die fol- 
genden Tatsachen bestätigt: 
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1. die relativ geringe Änderung der Tageshelligkeit, hervorgerufen durch eine 
Wolkendecke, obwohl die optische Dicke dieser. Decke bisweilen sehr groß sein 
kann. Irgendeine merkliche wahre Absorption (d.h. ein merkliches Abweichen 
des A-Werts von 1) würde bei so großen optischen Tiefen eine beträchtliche 
Verminderung der Tageshelligkeit auf der Erdoberfläche verursachen, was wir 
aber nicht beobachten; 


2. den hohen Albedowert einer Wolkendecke, von dem Beobachtungen mit 
Flugzeugen berichten ; 


3. die Tatsache, daß bei Vorhandensein einer Schneedecke die Helligkeits- 
verteilung über den Himmel nahezu gleichmäßig ist. In diesem Fall kann die 
Schneedecke als streuendes Medium aufgefaßt werden, grob ausgedrückt, als 
Fortsetzung der Wolkendecke, und der Beobachter befindet sich an der Grenze 
zweier halbunendlicher streuender Medien. Man kann zeigen, daß die Hellig- 
keitsverteilung in den verschiedenen Richtungen für einen solchen Beobachter 
isotrop erscheint, wenn in diesen beiden Medien A = 1 ist. 

Was die Streuindikatrix der Wolken anbetrifft, so ist sie stark nach vorn aus- 
gezogen. 

Wie wir schon oben erwähnten, bestehen die Wolken in unserer Atmosphäre 
aus einer Gesamtheit kugelförmiger Wassertröpfchen. Für solche Tröpfchen 
läßt sich die Streuindikatrix re berechnen. Sie hängt vom Tröpfchen- 


radius ab. Je größer das Verhältnis = des Tröpfchenradius zur Wellenlänge 


des Lichts ist, um so langgestreckter ist die Indikatrix. Nach den vorliegenden 
Daten bestehen die Wolken aus Tröpfchen, von denen der größte Teil Radien 
besitzt, die einige Male größer als die Wellenlängen des sichtbaren Lichts sind, 
so daß die theoretischen Indikatrizes gerade für solche Teilchen angewandt wer- 
den können. Sie sind in dem Buch von K. ScHIFRIN [80] recht eingehend ge- 
bracht. Die Laboratoriumsuntersuchungen zur Bestimmung der Streuindikatrix 
für Nebelteilchen bestätigen, daß diese sehr langgestreckt ist. Sie geben eine 
gute Übereinstimmung mit der Theorie. 

In realen Wolken und Nebeln kommen Tröpfchen mit verschiedenen Durch- 
messern vor. Infolgedessen stellt die Streuindikatrix einer Wolke ein gewisses 
Mittel der Indikatrizes für Tröpfchen verschiedener Abmessungen dar. Diese 
mittlere Indikatrix wird davon abhängen, welche Tröpfehenabmessungen in der 
vorliegenden Gesamtheit von Wolken überwiegen. 

Das, was für die Wassertröpfchen der Erdatmosphäre gilt, bleibt auch für 
Tröpfchen anderer Flüssigkeiten, die in den Atmosphären der anderen Plane- 
ten eine große Rolle spielen (Methan, Ammoniak) in Kraft. 

Es sei jedoch erwähnt, daß die Streuindikatrix, wenn sie sehr langgestreckt 
wird, für die meisten Wolken immerhin Abweichungen um mindestens zwei 
bis drei Grad und mehr mit größerer Wahrscheinlichkeit aufweıst als geringere 
Abweichungen, d.h., die Ausbreitung des Lichts ist fast geradlinig. Wäre dies 
nicht so, würden wir im allgemeinen den Sonnenrand durch eine dünne Wolken- 
schicht verwaschen sehen. Jedoch bleibt bei Beobachtung durch solche Wol- 
kenschichten der Sonnenrand in den meisten Fällen scharf. 
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3. Absorptionsbanden 


Die bisher behandelte Streuung des Lichts, ebenso wie auch die sie beglei- 
tende wahre Absorption, findet im ganzen sichtbaren und photographischen 
'Spektralbereich statt und weist eine langsam abnehmende Abhängigkeit von 
der Wellenlänge auf. In den Spektren der großen Planeten beobachten wir je- 
doch auch Absorptionsbanden, die bestimmten Molekülen zuzuschreiben sind. 
Diese Übergänge hängen mit der monochromatischen Absorption in den 
Linien der Banden zusammen. 

Gewöhnlich werden die Beobachtungsergebnisse an diesen Banden durch die 
Weglänge ausgedrückt, die das Licht in dem gegebenen Gas unter Atmosphären- 
druck zurücklegen muß, um eine Bande (oder Linie) derselben Äquivalent- 
breite hervorzurufen. Wenn wir den Durchgang der direkten Sonnenstrahlung 
durch die Atmosphärenschichten der äußeren Planeten beobachten würden, 
hätten diese Angaben einen direkten physikalischen Sinn. Wir beobachten je- 
doch nur das von der Planetenatmosphäre diffus reflektierte kontinuierliche 
Sonnenspektrum. Man muß daher versuchen, sich genau vorzustellen, welchen 
physikalischen Sinn diese aus den Beobachtungen der Planetenspektren er- 
haltenen „äquivalenten Weglängen“, die in Kilometern bei Atmosphärendruck 
angegeben werden, besitzen. 

Die Antwort auf dieses Problem hängt von der Wechselbeziehung zwischen 
den Faktoren ab, die die Streuung im kontinuierlichen Spektrum und die Ab- 
sorptionsbanden hervorrufen. | 

Hier müssen wir zwei Möglichkeiten unterscheiden: 


1. Die Streuung des Lichts kann durch Gase erfolgen, die in den Planeten- 
atmosphären vorkommen. Dann ist sie von derselben Natur wie auch die 
RAYLEIGR-Streuung, die das Himmelsblau auf der Erde hervorruft. In diesem 
Falle ist das Medium, das die monochromatische Absorption erzeugt, mit dem 
Medium identisch, das die Streuung im kontinuierlichen Spektrum verursacht, 
da die. monochromatische Absorption nur durch Gase erfolgen kann, die ir- 
gendwie mit anderen Gasen in der Atmosphäre vermischt sind. Setzen wir eine 
„vollständige Durchmischung‘ voraus, so können wir annehmen, daß das Vor- 
handensein von Absorptionslinien nur auf Minima in der Kurve der Abhängig- 
keit des Parameters } von der Frequenz hindeutet. Die von uns gebrachte 
Tabelle der Abhängigkeit der Albedo von A zeigt, daß selbst eine geringe Ver- 
minderung des A-Werts zu einer starken Abnahme der Albedo’ führen kann. 

In diesem Fall muß die Deutung der Beobachtungen vor allem die Ände- 
rungen von A mit der Frequenz auf Grund spektralphotometrischer Daten in die 
Bestimmung einschließen. Wenn die A-Werte für verschiedene Frequenzen er- 
halten sind (darunter für Frequenzen innerhalb und außerhalb der Linie), so 
können wir nach der Formel 


1, = 


5, 


s,+k,+k, 


worin s, der Streukoeffizient, k, der Koeffizient der wahren Absorption im konti- 
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nuierlichen Spektrum und k, der Koeffizient der wahren Absorption in der Linie 
sind, unter Vernachlässigung des Verhältnisses Kr das Verhältnis = finden. Der 
Wert k, pro Molekül und cm? ist eine Größe, die experimentell bestimmt 
werden kann. Kennen wir das Verhältnis = so können wir auch s, pro Mole- 


kül und cm? finden. Aus den s,-Werten pro Molekül des absorbierenden Gases 
läßt sich zusammen mit den Überlegungen über den Streumechanismus der 
Bruchteil aller in der Gasmischung der Atmosphäre vorkommenden Moleküle 
bestimmen, die Strahlung einer gegebenen Linie absorbieren. 


2. Die Streuung erfolgt durch flüssige oder feste Teilchen (Tröpfehen oder 
Kristalle), die eine nach beiden Seiten in der Höhe begrenzte Wolkenschicht 
bilden. Dann müssen die Sonnenstrahlen, ehe sie diffus von dieser Wolken- 
schicht reflektiert werden, durch die höher liegenden Atmosphärenschichten 
hindurchgehen und diese Schichten nach ihrer Reflexion erneut durchqueren, 
bevor sie zum Beobachter gelangen. In diesen höher liegenden Schichten können 
nun ebenfalls Absorptionsbanden zustande kommen. In diesem Fall charak- 
terisieren die aus der Beobachtung erhaltenen äquivalenten Weglängen wirklich 
die Masse des betrachteten Gases, die über der erwähnten Wolkenschicht liegt. 


KAPITEL IX 


Die interstellare Materie 


$ 35. Die staubförmige Komponente der interstellaren Materie 


Die Erforschung der interstellaren Materie, die das Licht entfernter Sterne 
absorbiert, ist eng mit dem Namen des bekannten russischen Astronomen 
W. J. STRUWE verbunden, der schon in der ersten Hälfte des 19. Jahrhunderts 
den Versuch unternahm, die Größe dieser Absorption zu bestimmen. Im 
20. Jahrhundert widmeten sich eine ganze Reihe russischer Astronomen dem 
Problem der interstellaren Lichtabsorption, und eine besonders intensive Be- 
arbeitung begann in der sowjetischen Periode der Geschichte der Astrophysik 
in unserem Lande. Dadurch fielen viele wichtige Ideen, die in den letzten 
Jahren in diesem Wissenschaftszweig entstanden, den sowjetischen Astro- 
nomen zu. 

Auf die Existenz eines interstellaren Mediums deuten sowohl in unserem 
Sternsystem als auch in extragalaktischen Systemen eine große Zahl von Tat- 
sachen hin. Wir wollen nachstehend auf einige von ihnen näher eingehen. 


1. Einige grundlegende Tatsachen 


Von dem Vorhandensein einer das Sternlicht absorbierenden Materie im 
interstellaren Raum unserer Galaxis zeugen folgende einfache Tatsachen: Die 
Zahl der extragalaktischen Nebel pro Quadratgrad, die heller als die Größe m 
sind, erlangt ihren größten Wert in Richtung der galaktischen Pole. Mit An- 
näherung an den galaktischen Äquator wird diese Zahl N „kleiner, und in Rich- 
tungen, die im Gürtel der Milchstraße liegen, sind extragalaktische Nebel in der 
Regel gar nicht zu beobachten. Nur in einigen Gebieten der Milchstraße, den 
sogenannten „galaktischen Fenstern‘, werden eine geringe Anzahl extra- 
galaktischer Nebel beobachtet. Somit ist der Gürtel der Milchstraße eine von 
den extragalaktischen Nebeln „gemiedene Zone“. 

Da die extragalaktischen Nebel von unserem Sternsystem unabhängig sind, 
ist die Abnahme ihrer Zahl mit Annäherung an den galaktischen Äquator als 
ein scheinbares Phänomen zu betrachten, das durch eine Schicht absor- 
bierender Materie um die Symmetrieebene der Galaxis hervorgerufen wird. Wir 
können annehmen, daß die Ausdehnung der Schicht absorbierender, „dunkler“ 
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Materie in Richtung senkrecht zur Ebene der Galaxis sehr gering im Ver- 
gleich zur Ausdehnung längs dieser Ebene ist, d.h., daß sich die „Dunkel‘“- 
materie um die Symmetrieebene der Galaxis konzentriert, wie dies in bezug auf 
die Riesensterne oder die gewöhnlichen Zwerge stattfindet, und daß sie aus 
planparallelen Schichten besteht, d.h., die Dichte der absorbierenden Materie ist 
nur eine Funktion des Abstands z von der Symmetrieebene der Galaxis. Es ist 
dann nicht schwer, die beobachtete Änderung der Zahl der extragalaktischen 
Nebel N „ mit der galaktischen Breite zu erklären. 

Bezeichnen wir mit 7 die optische Dicke der absorbierenden galaktischen 
Schicht für die Strahlung derjenigen extragalaktischen Nebel, die sich in der 
Gegend der galaktischen Pole befinden, so wird unter den erwähnten Bedin- 
gungen das Licht der extragalaktischen Nebel in der galaktischen Breite b die 
optische Dicke 7 cosec b durchqueren und demzufolge um den Faktor e-oseeb 
geschwächt werden. Wenn wir nun in verschiedenen galaktischen Breiten b die 
Zahl N, der extragalaktischen Nebel bis zur scheinbaren Helligkeit m 
bestimmen, so werden unseren Auszählungen auf verschiedenen Breiten ver- 
schiedene Grenzhelligkeiten 


mm + 2,5 lg e Tcosech 
oder 
m, = m — 2,5 M . vcosecb = my — 1,097 cosec b (35.1) 


entsprechen, wobei M der Modul der natürlichen Logarithmen ist. 

Andererseits zeigen die Auszählungen der extragalaktischen Nebel bis zu ver- 
schiedenen scheinbaren Helligkeiten in ein und derselben Richtung, daß die 
Zahl N, mit m nach dem Gesetz 


N, = N,- 10%6m (35.2) 


wächst, wobei N, eine Konstante für den betreffenden Himmelsbereich ist. Diese 
Beziehung gilt bis mindestens 20”. 
Die Beziehung (35.2) sagt aus, daß die Zahl der extragalaktischen Nebel N „ 


bis zu einer bestimmten integralen Helligkeit B umgekehrt proportion al 
3 


B? ist (nach der Definition der Größenklasse ist die integrale Helligkeit selbst 
proportional 10-%*”). Dies kann man aber nur als einen Hinweis auf eine mehr 
‚oder weniger gleichmäßige Erfüllung des extragalaktischen Raums mit extra- 
galaktischen Nebeln verstehen. 

Wenn aber die Verteilung der extragalaktischen Nebel im asia gleichmäßig 
oder fast gleichmäßig ist, so muß für die wegen Absorption korrigierten Größen- 
klassen die Verteilung 

Nm Na, 10%6 (35.3) 


gelten, wobei N, eine für den ganzen Himmel gemeinsame Konstante ist. Setzen 
wir in (35.3) den Wert m, aus (35.1) ein, so finden wir 


N„= Ny: 10-965reoseeb, 100,6m. (35.4) 


m 
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Aus einem Vergleich von (35.4) mit (35.2) ersehen wir, daß 
N] — N, i 10-0,65 Tcosecb e (35.5) 


ist. Man erhält also, wenn man den Wert 1g N, in einer graphischen Darstellung 
über cosec b aufträgt, eine gerade Linie, deren Neigung gleich 0,65 7 sein muß. 
Somit gibt uns die Auszählung der extragalaktischen Nebel auf diesem Wege 
die Möglichkeit, die optische Dicke zu bestimmen, welche das Licht derjenigen 
Nebel, die an den galaktischen Polen beobachtet werden, durchquert hat. Es ist 
klar, daß der erhaltene Betrag (unter der Voraussetzung, daß sich die Erde nahe 
der Symmetrieebene der Galaxis befindet) gleich der halben optischen Ge- 
samtdicke der ganzen absorbierenden Schicht ist. Die Multiplikation von r mit 
1,09 ergibt die halbe Dicke in Größenklassen ausgedrückt. 

Die Bestimmungen, die von HUBBLE durchgeführt wurden, ergaben für diese 
halbe Dicke t = 0,25. Die von P. P. PArewAco angestellte detaillierte Ana- 
lyse der Zählungen extragalaktischer Nebel führte zu dem zuverlässigeren 
Wert von t = 0,34. Diese Abschätzung ergibt insbesondere, daß in der galak- 
tischen Breite 5b = 10° die Absorption zwei Größenklassen erreichen muß. Dies 
bedeutet, daß in dieser Breite auf ein Quadratgrad sechzehnmal weniger extra- 
galaktische Nebel einer gegebenen Größenklasse kommen als am Pol. 

Wird |5 | kleiner als 5°, d.h., wenn sich das Licht fast in der galaktischen 
Ebene ausbreitet, so wird die optische Dicke der Schicht so groß, daß wir prak- 
tisch 'bereits keine extragalaktischen Nebel in so niedrigen Breiten sehen. 

Für die galaktische Ebene selbst gibt uns die Vorstellung von einer absorbie- 
renden Schicht die Möglichkeit, interessante Schlüsse auf die Oberflächen- 
helligkeit der Milchstraße zu ziehen. Nimmt man planparallele Schichten an, 
und zwar nicht nur Schichten von Dunkelmaterie, sondern auch Schichten 
leuchtender Materie, d.h. der Sternverteilung, so können wir sagen, daß die 
Symmetrieebene der Galaxis (2 = 0) durch einen gewissen konstanten makro- 
skopischen Absorptionskoeffizienten x und einen makroskopischen Emissions- 
koeffizienten j charakterisiert ist. Es wird nämlich 4x5 die von allen Sternen, 
die sich in dieser Ebene in der Volumen- und Zeiteinheit befinden, nach allen 
Richtungen ausgestrahlte Energie. Die Intensität der Strahlung, die zu uns in 
die galaktische Ebene gelangt, ist dann wie gewöhnlich. 


1= [e"jdr, (35.6) 
; | 


worindr das Element des Lichtweges ist und 7 die optische Dicke der absorbieren- 
den Schicht, vom Beobachter bis zum Punkt r gezählt. Für das so definierte 7 
können wir 

r>=«ar (35.7) 


schreiben. Hierin ist « der mittlere Volumkoeffizient der Absorption. Schreibt 
man (35.7) in der Form 


ed, (35.8) 
„a 
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so erhalten wir an Stelle von (35.6) 


if. de= 7. (35.9) 
& 


Die Integration in (35.9) können wir von O bis & erstrecken, da die optische 
Dicke der absorbierenden Schicht in den Richtungen 5 = 0° so groß ist, daß 
der Ersatz der endlichen oberen Grenze durch eine unendliche keine wesentliche 
Bedeutung hat, von 0 bis © erstrecken. Der Wert von 7 läßt sich durch Sum- 
mation der Leuchtkräfte der Sterne in einem beliebigen Volumen und nach- 
folgender Division der erhaltenen Summe durch dieses Volumen und 4 x finden. 
Als ein solches Volumen kann man die Kugel mit dem Radius 5 parsec um die 
Sonne wählen. Wenn auch irgendwelche schwachen Sterne in diesem Raume für 
uns unerkannt bleiben, so wird trotzdem kein großer Fehler in der Berechnung 
der Summe der Leuchtkräfte begangen; j kann auf diese Weise zuverlässig be- 
stimmt werden. Die mittlere Helligkeit / der Sternkomponente der Milch- 
straße läßt sich andererseits aus der Beobachtung bestimmen. Daraus finden 
wir den Mittelwert von «, der, wie die Rechnungen zeigen, etwa 1 Größenklasse 
pro kparsec beträgt. 

Erwähnt sei, daß wir durch Herleitung des ‚makroskopischen‘‘ Emissions- 
koeffizienten 7 für ein beliebiges Sternsystem im allgemeinen eine wichtige 
Beziehung für die Oberflächenhelligkeit der Galaxis aufstellen können, die auch 
in den Fällen gültig ist, wenn in der betreffenden Richtung die optische Dicke 
des Systems nicht groß ist und man sie keineswegs gleich Unendlich setzen 


kann: 
To 


I -/e dr = P(Il- ee). (35.10) 


Ö 
Hierin ist r, die optische Dicke des Systems in der vorgegebenen Richtung. 
P ist ein gewisser Mittelwert von Z auf dem Wege des Lichts im System. 


Es ist interessant, daß die zentralen Gebiete elliptischer Galaxien ebenso wie 
auch die zentralen Teile der Kerne spiralartiger Galaxien eine Oberflächenhellig- 
keit (Intensität) besitzen, die in vielen Fällen die mittlere Oberflächenhelligkeit 
der Milchstraße um das Hundertfache übertrifft. Dies bedeutet, daß in ihnen 


das Verhältnis im Mittel hundertmal größer ist als in dem Teil unserer Galaxis, 


in dem sich die Sonne mit den ihr benachbarten Sternen befindet. Mit anderen 
Worten, in den elliptischen Nebeln und den Kernen von Spiralnebeln ist die 
Rolle der absorbierenden Materie verschwindend klein im Vergleich zu den 
peripheren Teilen unserer Galaxis (wo sich die Sonne befindet). 

Wie wir weiter sehen werden, ist die Verteilung der absorbierenden Materie 
in dem Teil unserer Galaxis, in dem sich die Sonne befindet, und in den peri- 
pheren Gebieten extragalaktischer: Spiralnebel ebenso wie auch in Galaxien 
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irregulärer Form nicht nur nicht gleichmäßig, sondern direkt diskontinuierlich. 
Anders gesagt, der Volumkoeffizient der Absorption & ändert sich sprung- 
haft. Dies bedeutet, daß die interstellare Materie eine fetzenartige wolken- 
hafte Struktur besitzt, und wenn man von einer absorbierenden Schicht 
in der Galaxis spricht, so hat man an eine Schichtabsorbierender Wolken 
zu denken. | 


Auf Grund dieser Überlegungen ist leicht zu verstehen, warum sich in den 
Fällen, in denen wir einen Spiralnebel von der „Seite“ betrachten, d.h. wir uns 
selbst nahe der Hauptsymmetrieebene dieses Systems befinden, durch seinen 
‚hellen Kern ein dunkler Streifen zieht. Auf den Kern, der eine große ÖOber- 
flächenhelligkeit besitzt, projizieren sich die peripheren Gebiete (darunter auch 


die Spiralarme), bei denen der Mittelwert von P = Z von derselben Größen- 
ordnung ist wie in der Sonnenumgebung. Daher muß die Oberflächenhelligkeit 
in diesem Teil der Projektion, wo das Leuchten hauptsächlich durch die peri- 
pheren Sterne bedingt ist (das Licht des Kerns ist stark geschwächt infolge der 
großen optischen Dicke der absorbierenden Schicht), von derselben Größen- 
ordnung sein wie die Oberflächenhelligkeit der Milchstraße, d.h. etwa um das 
Zehnfache geringer als die Oberflächenhelligkeit des Kerns. So verlangt die Tat- 
sache der Beobachtung solch dunkler Streifen um den leuchtenden Kern eines 
von der ‚Seite‘ gesehenen Nebels keine besondere Annahme über das Vor- 
handensein etwa eines Rings: absorbierender Materie um die betrachtete Ga- 
laxis, sondern fordert nur die Zulassung von Bedingungen in den äußeren Ge- 
bieten der untersuchten Galaxis, die analog denen sind, die in den peripheren 
Teilen unserer Galaxis existieren. Aus demselben Grunde ist auch die Größen- 
ordnung der Helligkeit der Milchstraße in Richtung auf den Kern unserer 
Galaxis (Sternbild Schütze) dieselbe wie in anderen Richtungen in der Milch- 
straße. 


Die folgende sehr wichtige Tatsache, die die interstellare Materie in der 
Galaxis betrifft, ist die Rötung des Lichts einzelner Sterne. Diese Erscheinung 
wird dadurch hervorgerufen, daß der interstellare Absorptionskoeffizient in 
allen Fällen mit abnehmender Wellenlänge anwächst, was die Rötung eines 
Sterns, verglichen mit der Farbe, die normalerweise seinem Spektraltyp ent- 
spricht, bedingt. Da das Licht größere optische Dicken durchdringt, wenn es 
einen langen Weg nahe der Symmetrieebene der Galaxis zurücklegt, so ist natür- 
lich die stärkste Rötung bei Sternen zu erwarten, die in niederen galaktischen 
Breiten in sehr großen Entfernungen beobachtet werden. Von diesen Sternen 
sind zur Farbbestimmung die Sterne der Spektralklassen O und B und die lang- 
periodischen Cepheiden geeignet. 


Farbenindizes von Sternen der Klassen OÖ und B wurden von STEBBINS, 
HUFFER und WHITFORD untersucht, und die Farbenindizes einer großen Zahl 
langperiodischer Cepheiden bestimmten unabhängig voneinander G. S. BADAL- 
JAN und M. A. WaAscHARxIDSE. Der normale Farbenindex (C,), d.h. ein Far- 
benindex, der vom Einfluß einer Absorption frei ist, wurde für jede Unter- 
gruppe der Typen O bis BO (und auch für die Cepheiden) aus den für nähere 


590 IX. Die interstellare Materie 


Sterne desselben physikalischen Typs erhaltenen Daten bestimmt. Durch Sub- 
traktion dieser normalen Farbenindizes von den beobachteten erhält man die 
Größe C',, den sogenannten Farbexzeß: 


0,= 4,— (CO) (35.11) 


Das Entstehen von Farbexzessen ist das Resultat einer Ungleichheit zwi- 
schen den Absorptionen im photographischen und visuellen Spektralbereich. 
Bezeichnen wir die Absorption im photographischen Spektralbereich des Lichts 
eines gegebenen Sterns in Größenklassen mit A,n und die Absorption im visuellen 
Gebiet, ebenfalls in Größenklassen, mit A,, so ist 


eat; (35.12) 


wenn nur die Farbenindizes selbst, aus denen der Farbexzeß bestimmt wurde, 
für diese Spektralbereiche ermittelt wurden. 

Andererseits kann man aber auch die Absorption A,n durch die von der 
Sternstrahlung der photographischen Wellenlängen durchquerte optische 


Die b 
a Apn = 1,09 Ton, (35.13) 


da sowohl A,n als auch 7,n die Absorption charakterisieren. Die Durchsichtigkeit 
der Schichtdicke drückt sich durch die beiden Größen wie folgt aus: 


(2,512) Am — e’m, (35.14) 
Genauso ist 
A, = 1,09r,, (35.15) 


wobei r, die optische Dicke für die Sternstrahlung im visuellen Spektralbereich 
ist. Man kann also an Stelle von (35.12) schreiben: 


C,= 1,09 (tn — T,)« (35.16) 


Führt man die Volumkoeffizienten der Absorption &pn und «, für die beiden 
Spektralbereiche ein, so haben wir andererseits 


T 


Ton — 7, = | (an — @,)dr (35.17) 
0 
und 
T 
Ton — [ apndr, (35.18) 
0 
woraus mit (35.15) und (35.16) 
C, = 1,09 | (apn — &,) dr (35.19) 
0 
und 
r 
Apı = 1,09 | apndr (35.20) 
0 


folgen. 
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Von großer Bedeutung ist, daß wir heute noch keine Methode zur direkten 
Bestimmung von A,n, mit Ausnahme der statistischen, besitzen. Daher ist die 
direkte Bestimmung von A,n für einzelne Sterne äußerst schwierig. Tatsäch- 
lich geht A,n in die Gleichung ein, die den Zusammenhang zwischen schein- 
barer und absoluter photographischer Helligkeit wiedergibt: 


m = M +5lgr —5 + An» (35.21) 


und zur Ermittlung von A,n muß man unabhängig voneinander die absolute 
Helligkeit und die Entfernung bestimmen können. Der Ausdruck (35.12) könnte 
z.B. in den Fällen benutzt werden, in denen die Parallaxe trigonometrisch und 
die absolute Helligkeit aus dem Spektrum bestimmt wären. Trigonometrische 
Parällaxen lassen sich jedoch leider nur bis zu Entfernungen von etwa 100 par- 
sec einigermaßen genau bestimmen. Die Absorption jedoch in so geringen Ent- 
fernungen ist ganz unwesentlich. Daher wird man weitgehend von der anderen 
Möglichkeit Gebrauch machen: Berechnung von A,n aus dem Farbexzeß, der, 
wie oben erwähnt, aus der er zu erhalten ist. 


Wenn das Verhältnis u = —- der Absorptionskoeffizienten in den beiden 


Spektralbereichen im Raum ae bleibt, so ist nach (35.19) 
C, = 1,09(1— u) / Kpndr, (35.22) 
woraus wir durch Vergleich mit (35.20) j 
C,= (1— u) Ayn (35.23) 


finden. Man könnte also in diesem Fall die Gesamtabsorption im photographi- 
schen Bereich für jeden Stern aus seinem Farbexzeß durch Multiplikation mit 
ein und derselben konstanten Größe 


et ze (35.24) 


la 
erhalten. Diese Methode wird heute vor allen anderen zur Bestimmung der 
Gesamtabsorption des Lichts eines gegebenen Sterns im photographischen 
Spektralbereich angewandt. Die Frage danach, unter welchen physikalischen 
Bedingungen u wirklich konstant ist und ob diese Bedingungen tatsächlich 
erfüllt sind, ist eng mit der Frage nach der Natur der das Licht absorbierenden 
Materie verbunden. 

Wie wir weiter unten sehen werden, ruft die interstellare Materie in den Spek- 
tren einzelner Sterne, die nahe der galaktischen Ebene stehen, gewisse Absorp- 
tionslinien hervor, die Atomen und Ionen bestimmter Elemente zuzuschreiben 
sind. Danach unterliegt die Existenz einer gasförmigen Komponente der inter- 
'stellaren Materie, welche diese Linien hervorruft, keinem Zweifel. Es erhebt 
sich jedoch die Frage, ob die gasförmige Materie sowohl die selektive als 
auch die allgemeine Absorption des ganzen kontinuierlichen 
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Spektrums hervorruft, und zwar so, wie wir es beobachten, d.h. stärker im 
kurzwelligen und weniger stark im langwelligen Bereich. 

Um eine Antwort hierauf zu finden, hat man sich ‚die Gründe für die Un- 
durchsichtigkeit des interstellaren Gases im kontinuierlichen Spektrum zu ver- 
gegenwärtigen. Wie wir in den ersten Kapiteln bereits gesehen haben, gibt 
es drei Hauptursachen für die Undurchsichtigkeit &ines Gases. Als erste sind 
die gebunden-frei-Übergänge der Elektronen zu nennen, als zweite die frei- 
frei-Übergänge und als dritte die Streuung des Lichts durch freie Elektronen. 
Die erste und die zweite dieser Ursachen, die eine komplizierte Abhängigkeit 
von der Wellenlänge bei gegebener Temperatur besitzen, bedingen den ‚„Massen“- 
absorptionskoeffizienten, welcher der ersten Potenz des Elektronendrucks pro- 
portional ist. Die dritte der Ursachen bedingt bei fast vollständiger Ionisation, 
die im interstellaren Gas vorhanden sein muß, den praktisch konstanten 
„Massen“streukoeffizienten. Mit der Abnahme der Gesamtdichte und folglich 
auch des Elektronendruckes vermindert sich die Rolle der ersten beiden Ur- 
sachen für die Undurchsichtigkeit des Gases stark im Vergleich zur letzten. 
Selbst in der Sonnenkorona ist die Strahlung im kontinuierlichen Spektrum 
ganz durch die Streuung des Lichts an freien Elektronen bedingt, während die 
gebunden-frei- und frei-frei-Übergänge der Elektronen keine merkliche Absorp- 
tion (auch der folgenden Remission) des Sonnenlichts durch die Korona im 
visuellen und photographischen Spektralbereich hervorrufen. 

Dies gilt um so mehr für das interstellare Gas, das eine Dichte besitzt, die um 
viele millionenmal geringer als die der Sonnenkorona ist. Dies bedeutet, daß die 
Undurchsichtigkeit des interstellaren Gases im kontinuierlichen Spektrum voll- 
ständig durch die Streuung des Lichts an freien Elektronen hervorgerufen wer- 
den muß. Diese Streuung hängt aber nicht von der Wellenlänge ab, sie kann 
also nicht die interstellare Absorption erklären, die, wie wir gesehen haben, selek- 
tiven Charakter besitzt. So können wir behaupten, daß das interstellare Gas 
nicht die beobachtete allgemeine Absorption des Lichts im kontinuierlichen 
Spektrum der Sterne erklären kann. Man kann jedoch die Frage stellen, ob 
nicht die Streuung des Lichts durch freie Elektronen trotzdem einen Teil der 
beobachteten Lichtschwächung erklären kann, während der andere Teil durch 
irgendeinen anderen stark selektiven Faktor verursacht wird. Um auf diese 
Frage antworten zu können, versuchen wir zunächst, die Masse des Gases ab- 
zuschätzen, die notwendig wäre, um eine Schwächung des Sternlichts hervor- 
zurufen, wie sie im photographischen Spektralbereich beobachtet wird. Wir 
setzen dabei voraus, daß die Schwächung in der erwähnten Streuung des Lichts 
an freien Elektronen besteht. Wir können sagen, daß die Masse des interstellaren 
Gases in der ganzen Galaxis gleich sein muß dem Querschnitt der Galaxis in 
ihrer Symmetrieebene ı R? (wo R der Radius der Galaxis ist), multipliziert mit 
der mittleren Masse in einer Säule vom Querschnitt 1 cm? senkrecht zur galak- 
tischen Ebene, d.h. also 


M« >= mr g dz, 


00 


wobei die Integration über die z-Koordinate (senkrecht zur Ebene der Galaxis) 
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auszuführen ist. Führt man den Streukoeffizienten s pro Masseneinheit ein, 
so erhält man 


oO 


1 IR? 
M.= aR®— | sodz = Zn, (35.25) 


- oO 


worin r, die halbe optische Dicke der Galaxis ist. Hier wird s als konstant ange- 
nommen. Als Hauptbestandteil des interstellaren Gases können wir den Wasser- 
stoff ansehen, dessen Atome in der Mahrzahl ionisiert sind. Daher ist 


Ss = NyHSo 


mit s, als Streukoeffizienten für den Fall, daß sich in der Volumeinheit nur ein 
freies Elektron befindet, und np als Anzahl der Wasserstoffatome (im vor- 
liegenden Falle Ionen) pro Gramm. Diese beiden Größen sind nicht nur kon- 
stant, sondern auch universelle Konstanten. Und zwar ist 


1 g 2 \2 
N >= My’ 5, = Ye = 0,7 . 10-2*cm?. 


Daher kann man die Größe s als konstant ansehen. Was die Elektronen an- 
betrifft, die von Atomen anderer Elemente herrühren, so tragen sie nur wenig 
zur Größe s bei, die auf diese Weise errechnet wurde. Folglich können wir an 
Stelle von (35.25) schreiben: 


M.= Mn- 2, —. (35.26) 


Nimmt man R = 10000 parsec = 3 :10® cm und 27, = 0,7 an, so er- 
halten wir für die Masse des absorbierenden Gases in der Galaxis größenord- 
nungsmäßig 10% g, eine Masse, welche einige Male größer .als die der ganzen 
Galaxis ist. Daher können wir sagen, selbst wenn man nicht die Tatsache der 
Selektivität der beobachteten Lichtschwächung berücksichtigt, daß die freien 
Elektronen keinen wesentlichen Anteil an der optischen Dicke der absorbie- 
renden Schicht im photographischen Spektralbereich haben können. 

Wir müssen uns also ganz von der Vorstellung frei machen, daß die gas- 
förmige Komponente der interstellaren Materie irgendeine wesentliche Rolle 
bei allgemein beobachteten Erscheinungen der Schwächung der Sternstrah- 
lung im ganzen Spektrum spielen kann. 

Da nun die selbständige Existenz flüssiger Teilchen im interstellaren Raum 
ausgeschlossen ist, da die Temperatur fester oder flüssiger Materieteilchen, 
die sich weitab von Sternen im interstellaren Raume befinden, äußerst 
niedrig ist (weniger als 10° K), bleibt uns nur der Schluß, daß die inter- 
stellare Absorption durch feste Teilchen hervorgerufen wird. 
Dabei kann keine Rede davon sein, in der Lichtabsorption großen, festen 
Teilchen, sagen wir solchen, deren linearer Durchmesser 1 mm überschreitet, 
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eine wesentliche Rolle zuzuschreiben. Ebenso wie bei der Vorstellung über 
die Rolle der freien Elektronen bei der Absorption würde die Annahme so 
großer Teilchen zu einer viel zu großen Gesamtmasse der absorbierenden Materie 
in der Galaxis führen unannehmbar für ihre Dynamik. Außerdem wäre in 
diesem Falle die Absorption nicht selektiv, sondern neutral. Wenn die Ab- 
messungen der Teilchen die Wellenlänge vielfach übertreffen würden, so be- 
stände ihre Wirkung in einer Abschirmung des Sternenlichts. Es gilt in die- 
sem Falle die geometrische Optik. Teilchen dieser Art, die sich auf die Stern- 
scheiben projizieren, würden einzelne, wenn auch nur sehr kleine Teile der 
Scheibe verdunkeln. Bei einer hinreichend großen Zahl von Teilchen jedoch 
würde das Sternlicht, und zwar in allen Wellenlängen, die klein im Vergleich 
zu den Abmessungen der Teilchen sind, in ein und demselben Verhältnis merk- 
lich geschwächt. Dies geschieht im Verhältnis des durch die Teilchen abge- 
dunkelten Teils der Sternscheibe zur gesamten Scheibe. Tatsächlich beob- 
achten wir aber eine selektive Absorption. Diese kann nur durch Teilchen 
hervorgerufen werden, deren lineare Durchmesser klein im Vergleich zur Wel- 
lenlänge des sichtbaren Lichts sind oder höchstens von derselben Größen- 
ordnung. 

Die physikalische Theorie der Lichtstreuung durch so kleine Teilchen wurde 
von Mız entwickelt. Sie zeigt, daß nicht nur die Abmessungen der Teilchen eine 
Rolle spielen, sondern auch ihre physikalische Beschaffenheit (z.B. ihre elek- 
trische Leitfähigkeit). 

Hätten wir die Möglichkeit, irgendwelche definierten Annahmen über die 
Statistik der Abmessungen und die anderen Eigenschaften der Teilchen der 
interstellaren Materie oder, wie man im allgemeinen sagt, den kosmischen 
Staub, zu machen, so könnten wir auf Grund der Mizschen Theorie die Ab- 
hängigkeit des Absorptionskoeffizienten von der Wellenlänge berechnen. Da 
aber derartige Annahmen ganz willkürlich wären, muß man die Abhängigkeit 
des Absorptionskoeffizienten von der Wellenlänge empirisch bestimmen und 
nur darauf Vorstellungen über den Zustand des kosmischen Staubs aufbauen 
und bestrebt sein, die beobachtete Abhängigkeit des Absorptionskoeffizienten 
von der Wellenlänge zu erklären. 

Die Bestimmung der Abhängigkeit des Absorptionskoeffizienten von der 
Wellenlänge ist im Prinzip eine einfache Aufgabe. Man wählt sich zwei Sterne, 
welche dieselben physikalischen Eigenschaften besitzen, soweit man darüber 
nach ihren Spektrallinien urteilen kann. Bei ihnen müssen nicht nur die spek- 
tralen Unterklassen übereinstimmen, sondern auch die Werte der Leuchtkräfte, 
weswegen selbst die Form der Spektrallinien (Breite) gleich sein muß. Bei einer 
solchen sorgfältigen Auslese einander physikalisch ähnlicher Sterne kann man 
erwarten, daß nicht nur ihre Farbtemperaturen gleich werden, sondern im 
allgemeinen auch die Energieverteilung im kontinuierlichen Spektrum. Ist 
nun einer dieser Sterne weit entfernt und erfährt sein Licht eine merkliche 
Absorption, während das Licht des anderen Sterns praktisch frei von Absorp- 
tion ist, so kann man den ganzen Unterschied in der scheinbaren relativen 
'Energieverteilung im Spektrum als durch die selektive Absorption der inter- 
stellaren Materie hervorgerufen annehmen. 
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Ist I, (A) die relative Energieverteilung im Spektrum des nahen Sterns (die 
frei von Absorption ist) und I, (A) die beobachtete Verteilung im Spektrum 
des entfernteren Sterns, so hätten wir, wenn keine Absorption vorhanden wäre, 


LG) = CLQ), (35.27) 


worin C eine Konstante ist, die vom Verhältnis der Entfernungen der gewählten 
Sterne abhängt. Da aber im zweiten Falle das Licht eine Absorption erfährt, 
müssen wir an Stelle von (35.27) 


L4) = Ce”L() (35.28) 


schreiben, worin Tr, die optische Weglänge des Lichts der Wellenlänge 4 ist. Aus 
(35.28) haben wir 


I(A) 
3,=—ı InC. 35.29 
Für r, gilt aber auch 
u= [mar = - Alud= "nr. (35.30) 
; RR, Or, 
Ö 


Hierin ist A, eine beliebig gewählte Wellenlänge, und es wird angenommen, daß 
das Verhältnis — konstant ist, d.h. nicht von der Entfernung abhängt. 
Setzt man 35. 30) i in (35.29) ein, so findet man 
, 


1 La. .1 
ee] — InC 
or, T, war z Ta, ö 


Da die Konstante C gewöhnlich unbestimmt ist, können wir sagen, daß das 
Verhältnis a 
additive Konstante gegeben ist. (A) 

Die Beobachtungsdaten haben gezeigt, daß in der Mehrzahl der Fälle n 
und folglich «(A) selbst eine lineare Funktion von A-! darstellt, d.h. (A,) 


aus den Beobachtungen mit einer Genauigkeit bis auf die 


ad) = At cc, (35.31) 


worin c,, wie gesagt, der neutrale Summand der verzerrten Absorption, eine 
Konstante ist. Die Mizsche Theorie führt zu dem Schluß, daß dieser Typ der 
Abhängigkeit des Absorptionskoeffizienten von der Wellenlänge im photo- 
graphischen Spektralbereich metallische Teilchen (die Rechnungen wurden 
für Eisen und Nickel ausgeführt) mit Durchmessern von der Größenordnung 
10-5 cm, d.h. Abmessungen kleiner als die Wellenlänge des Lichts, voraus- 
setzen muß. Es versteht sich von selbst, daß sich der interstellare Staub aus 
Teilchen der verschiedensten Durchmesser zusammensetzt, doch zeigt das 
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erhaltene Resultat, daß die Durchmesser von der Größenordnung 10-5 cm die 
wirksamsten bei der interstellaren Absorption sind. Eine Statistik dieser 
Durchmesser muß jedoch das Ziel weiterer Untersuchungen sein. 
Wir wollen noch erwähnen, daß einige Autoren, ausgehend von der Annahme, 
daß «(A) die allgemeine Form 
al) = aA®+ 6 (35.32) 


besitzt, versucht haben, den Wert von k zu bestimmen, der den spektral- 
photometrischen Daten am besten gerecht wird. Die auf diese Weise gefun- 
denen k-Werte weichen jedoch nicht sehr von 1 ab. O. A. MELNIKOW zeigte, daß 
man eher ein k annehmen muß, das sich mit der Wellenlänge ändert, da ein 
und dieselben Teilchen für Wellenlängen der verschiedenen Spektralbereiche 
einen anderen Exponenten %k geben. Wenn die Wellenlänge um einige Male 
kleiner als der Durchmesser ist, absorbiert jedes Teilchen neutral (d.h. k = 0). 
Weitere Untersuchungen über die Änderungen von k mit der Wellenlänge sind 
notwendig. Nur die Feststellung des Ganges von k mit der Wellenlänge er- 
möglicht erste Schlüsse über die Statistik der Durchmesser der kosmischen 
Staubteilchen. | 

Heute wendet man für praktische Zwecke gewöhnlich die Formel (35.31) an. 


Der Wert der Konstanten c,| genauer des Verhältnisses “2 ]äßt sich jedoch allein 
C 


1) . 
aus den spektralphotometrischen Beobachtungen nicht bestimmen. Um ihn zu 
erhalten, braucht man gleichzeitig Angaben über die photographische Ge- 
samtabsorption A,n und die selektive Absorption CE für irgendeine Richtung. 
Man kann für diese Untersuchungen die extragalaktischen Nebel benutzen. Wir 
haben gesehen, daß die Zählung dieser Nebel die halbe optische Dicke der galak- 
tischen Absorptionsschicht in ‚Richtung senkrecht zur galaktischen Ebene 
liefert. Die direkten Beobachtungen der Farben extragalaktischer (oder galak- 
tischer, aber außerhalb der absorbierenden Schicht liegender) Objekte geben 
uns jedoch die hälbe ‚selektive‘ optische Dicke der Absorptionsschicht, d.h. die 
Differenz 7,, — Tı,. Eine derartige Bestimmung der halben selektiven optischen 
Dicke wurde z.B. von dem sowjetischen Astronomen N.F. FLORJA aus den 
Farbenindizes der Kugelsternhaufen durchgeführt, wie sie von STEBBINS und 
WHıTtrorD erhalten wurden. Es ist klar, daß man aus dem Verhältnis der 
halben selektiven optischen Dicke zur halben optischen Dicke in einer der 
Wellenlängen 


das Verhältnis 2 erhalten kann. Es hat sich gezeigt, daß die Beobachtungen die 


1 
Vernachlässigung von c, rechtfertigen, so daß man diese in den Grenzen der 
Genauigkeit durch die Formel 

(4) = aA! (35.33) 
wiedergeben kann. 
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Umgekehrt gibt uns die Formel (35.33) die Möglichkeit, für jedes System von 
Farbenindizes, das sich auf zwei vorgegebene effektive. Wellenlängen stützt, 
den Faktor 

An Ah 


aan Mr 

zu finden, mit dessen Hilfe die beobachteten Farbexzesse direkt in Werte der 
Gesamtabsorption im photographischen Spektralkereich bis zum gegebenen 
Objekt überführt werden können. 

Hierdurch ließen sich die vorhandenen umfangreichen Daten über photo- 
elektrische und photographische Farbenindizes zur Deutung des Charakters 
der Verteilung der absorbierenden Materie in der Galaxis ausnutzen. 

P. P. PARENAGCO zeigte an Hand dieser Daten, daß die früheren Schätzungen 
des mittleren Absorptionskoeffizienten in der galaktischen Ebene zu niedrig, 
sind, denn ihre Autoren, die Sterne von kleiner, aber doch von Null verschie- 
dener galaktischer Breite benutzten, berücksichtigten nicht die Abnahme des 
Absorptionskoeffizienten mit der Entfernung von der Ebene der Galaxis. Mit 
einer „äquivalenten‘ linearen halben Dicke der galaktischen absorbierenden 
Schicht von ß = 100 parsee und unter der Annahme eines Exponential- 
gesetzes der Dichteänderung der Schicht mit der Höhe als Interpolationsformel 
erhalten wir, mit a, als (photographischem) Absorptionskoeffizienten in der 
Äquatorebene und r und b als Abstand und galaktischer Breite des Objekts, für 
die photographische Gesamtabsorption des Lichts dieses Objekts 


A B _rsind 
Alr,b) = — 1 _ —e A x (35.34) 
sin b 
und nur im Spezialfall für Objekte mit einer galaktischen Breite von genau 
b—= 0? ist 
A= ar. (35:35) 


Daher fanden die Autoren, die die Gleichung (35.35) direkt auf Objekte mit der 
galaktischen Breite b anwandten, nicht den Koeffizienten a,, sondern die Größe 


die nur für den Fall, daß r sind < ß ist, nahe bei «a, liegt. 
Die richtige Problemstellung führte für die verschiedenen Richtungen zu 
folgenden Mittelwerten für a;: 


4, = 3”,4 pro kparsec (PARENAGO) 
4, = 2”,4 pro kparsee (FLORJA). 
Bei FLORJA ist f = 130 parsec. 
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Somit ergibt sich eine beträchtliche Abweichung von dem a,-Wert, den man 
nach Gleichung (35.9) erhält. Da diese jedoch voraussetzte, daß n überall gleich 
dem Wert in der Nähe der Sonne ist, erklärt sich die Abweichung wenigstens 
teilweise daraus, daß n in größeren Entfernungen von der Sonne (1000 parsec 
und mehr) in einigen Raumbereichen groß ist im Vergleich zu dem Wert in der 
Sonnenumgebung (die Sonne befindet sich in einem sternarmen Gebiet der 
Galaxis zwischen den Spiralarmen). 

‘Abschließend soll noch besonders hervorgehoben werden, daß alle Forscher, 
die sich mit der interstellaren Absorption beschäftigten, zu dem Schluß ge- 
langten, daß die absorbierende Materie äußerst ungleichmäßig verteilt ist und 
der Absorptionskoeffizient, den man für die verschiedenen Richtungen erhält, 
verschiedene Werte hat. 


2. Diffuse Nebel 


Wir haben eben schon erwähnt, daß sich der Wert des Absorptionskoeffizien- 
ten selbst in der galaktischen Ebene stark beim Übergang von einer Rıchtung 
zur anderen ändert und in einigen Richtungen einen Wert von 4 Größen- 
klassen pro Kiloparsec erreicht. Die daraus resultierende Annahme einer 
äußerst irregulären räumlichen Verteilung der absorbierenden Materie wird 
‚durch die Tatsache des Vorhandenseins von Dunkelnebeln bekräftigt. 

Es ist bekannt, daß sich auf dem leuchtenden Band der Milchstraße einzelne 
dunkle Flecke abzeichnen. So kennen wir z.B. den Dunkelnebel um oOphiuchi, 
den „Kohlensack“ am Südhimmel und eine ganze Reihe anderer Objekte. Ähn- 
liche Gebiete, die zuweilen sehr kleine Durchmesser haben (weniger als ein 
Bogengrad), finden sich z.B. auch in den Sternbildern Cassiopeia und Cygnus. 
Sternzählungen auf Photoplatten haben eine ausgesprochene Sternarmut, be- 
sonders an schwachen Objekten, in diesen Gebieten ergeben. Da kaum anzu- 
nehmen ist, daß diese Sternarmut auf eine anomal niedrige Sterndichte inner- 
halb des Kegels zurückzuführen ist, der durch die Geraden gebildet wird, die 
vom Beobachter zu den Grenzen dieses Gebiets gehen (dies würde die Exi- 
stenz leerer und bisweilen sehr enger, von Sternen fast freier Korridore im 
Sternsystem bedeuten), kommt man zu dem einzig möglichen Schluß, daß in 
der betreffenden Richtung in nicht allzu großer Entfernung vom Beobachter 
absorbierende Materie vorhanden ist, welche das Licht entfernter Sterne stark 
schwächt. Man kann die Absorption, d.h. die optische Dicke, solcher Dunkel- 
nebel und ihren Abstand von uns abschätzen. In einigen Fällen erreicht die 
optische Dicke zwei bis drei Größenklassen. Was die Entfernung einer Dunkel- 
'wolke betrifft, so kann diese nicht größer als 400 parsec sein, wenn sich die 
Dunkelwolke hinreichend scharf auf dem Grund der Milchstraße abzeichnet. 
Bei größeren Entfernungen ist die Zahl der näheren Sterne, deren Licht nicht 
von dem Nebel beeinflußt wird, zu groß, als daß man noch von einer Stern- 
armut des betreffenden Gebietes sprechen könnte. 

Die Entfernung und die Winkeldurchmesser geben uns die Möglichkeit, den 
Durchmesser des Querschnitts des Dunkelnebels abzuschätzen, der von der 
Größenordnung 10 parsec ist. Es gibt natürlich mehr Dunkelnebel mit kleineren 
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Ausmaßen des Querschnitts, sie sind aber weniger bemerkbar. Weiter ist klar, 
daß die lineare Ausdehnung in die Tiefe von derselben Größenordnung sein 
wird wie der Querschnitt. Es liegt also kein Grund zu der Annahme vor, daß alle 
Dunkelnebel in Richtung des Visionsradius ausgedehnter sind. 

Den Dunkelnebeln schließen sich die „Globulen‘ an, dunkle Gebiete mit 
Durchmessern von einer Bogenminute und weniger, die man größtenteils auf 
dem Hintergrund. leuchtender diffuser Nebel entdeckte. 

Wenn wir die Globulen, deren Natur noch weitgehend ungeklärt ist, außer 
acht lassen, liegt die Vermutung nahe, daß die Dunkelnebel ebenso wie die ab- 
sorbierende Materie in der Galaxis aus festen Teilchen kosmischen: Staubs be- 
stehen. Da die Beobachtungen eine gewisse Selektivität in ihren Absorptions- 
eigenschaften ergeben haben, müssen wir annehmen, daß die Durchmesser 
dieser Teilchen in der Mehrzahl der Fälle nicht die Wellenlänge des Lichts über- 
treffen. Bei mehr oder weniger gerechtfertigt erscheinenden Annahmen über 
das spezifische Gewicht des Stoffes dieser Teilchen müssen wir für die größten 
der Dunkelnebel zu einer Masse von der Größenordnung 50 M., kommen. 
Dunkelnebel geringerer Ausdehnung besitzen eine Masse, die nicht 10 M, über- 
schreitet. 

Die Form der Gebiete, die durch Dunkelnebel abgeschirmt werden, ist ge- 
wöhnlich ganz irregulär. Darüber hinaus sind die Grenzen dieser Gebiete ziem- 
lich verschwommen. Dies alles spricht dafür, daß die Dunkelnebel selbst ge- 
wöhnlich eine unregelmäßige, diffuse Gestalt besitzen. Diese Tatsache bringt 
sie mit den leuchtenden diffusen Nebeln mit kontinuierlichem Spektrum in Ver- 
bindung, deren Studium ergeben hat, daß sie ebensolche Wolken kosmischen 
Staubs darstellen wie auch die Dunkelnebel, nur mit dem Unterschied, daß sie 
von Sternen hoher Leuchtkraft erhellt werden. 

Es ist bekannt, daß die von uns beobachteten leuchtenden diffusen Nebel in 
zwei Gruppen eingeteilt werden: die einen besitzen ein Spektrum aus Emissions- 
linien verschiedener leichter Elemente (Emissionsnebel), während die anderen 
(Reflexionsnebel) ein kontinuierliches Spektrum mit Absorptions- 
linien, identisch mit dem Spektrum von Sternen eines der bekannten Spek- 
traltypen, aufweisen. Es erhebt sich nun natürlich die Frage nach den Ursachen 
des Leuchtens dieser beiden Typen diffuser Nebel. | 

In den Emissionsspektren der diffusen Nebel begegnen wir denselben Linien 
wie auch in den Spektren planetarischer Nebel. Der Hauptunterschied besteht 
darin, daß in den Spektren .der planetarischen Nebel die Linien N, und N, 
(OÖ Im) dominieren und bei weitem intensiver sind als die ihnen benachbarte 
Linie Hß. In den Spektren der diffusen Emissionsnebel hingegen sind sie nicht 
heller als Hß. Das Helligkeitsverhältnis der O III- zu den O II-Linien ist eben- 
falls bei weitem kleiner als in den planetarischen Nebeln. Dies und auch das 
Fehlen der Linien des ionisierten Heliums in den Spektren der diffusen Nebel 
weist darauf hin, daß der Unterschied zwischen beiden Nebeltypen nur im 
Grad der Anregung und Ionisation der Atome besteht. Er ist in den diffusen 
Nebeln geringer. Andererseits läßt die Ähnlichkeit der Spektren darauf schlie- 
Ben, daß der Anregungsmechanismus in beiden Fällen der gleiche ist, d.h., auch 
bei den diffusen Nebeln erfolgt die Anregung durch die Ultraviolettstrahlung 
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eines heißen Sterns. HUBBLE zeigte, daß man tatsächlich nahezu bei jedem 
diffusen Nebel mit Emissionsspektrum einen Riesenstern vom Spektraltyp O 
oder BO oder eine Gruppe solcher Sterne finden kann, die für die Anregung 
des Leuchtens nach dem Mechanismus, dessen Theorie ausführlich in dem 
‚Kapitel über planetarische Nebel dargelegt wurde, verantwortlich gemächt 
werden können. Der Versuch einer Bestimmung der Temperatur dieser Riesen 
nach der Methode von ZANSTRA unter der Annahme, daß eben sie die Quelle 
des Leuchtens der diffusen Nebel darstellen, führte zu Schätzungen, die gut 
mit den derzeitigen Vorstellungen über die Temperaturen der Sterne der 
Klassen O und B 0. (25000°-30000°) übereinstimmen, die nach anderen 
Methoden bestimmt wurden. So wird also jeder Emissionsnebel von einem 
heißen Stern oder einer Gruppe heißer Sterne zum Leuchten angeregt. Von.. 
dieser Regel gibt es nur vereinzelte Ausnahmen. 

Die diffusen Nebel mit kontinuierlichem Spektrum dagegen sind immer von 
einem Überriesen eines Spektraltyps später als BO begleitet, dessen Spektrum 
auch das des Nebels ist (wenn dieses bekannt ist). Man kann in diesem Falle 
annehmen, daß der Nebel, der aus festen Teilchen besteht, das Licht dieses 
Überriesen reflektiert oder, besser gesagt, streut. 

HvBBLE zeigte, daß für jeden diffusen Nebel eine empirische Beziehung 
zwischen der scheinbaren Helligkeit m des den Nebel beleuchtenden Sterns 
(d.h. Überriesen) und der größten Entfernung a vom Stern zu den Punkten des 
Nebels, die eine gewisse, im voraus festgelegte Standard-Oberflächenhelligkeit 
besitzen, folgender Form besteht: 


m —- 5lga = const. (35.36) 


: Trägt man m über lg a graphisch auf, so konzentrieren sich die Punkte, die: 
den einzelnen Nebeln entsprechen, mit geringer Streuung auf der Geraden 
(35.36). Andererseits kann man zeigen: die Beziehung (35.36) folgt direkt aus 
der Hypothese, daß die diffusen Nebel von den Sternen beleuchtet werden. Wir 
wollen die Beleuchtung, die der Stern auf der Erde auf einer Fläche senkrecht 
zum Lichtstrahl hervorruft, mit b bezeichnen. Die Beleuchtung des Staub- 
nebels in einer bestimmten Ebene senkrecht zur Sternstrahlung wird gleich 


As 


wobeir und A die Entfernungen des Sterns von der Erde und von dem betrach- 
teten Punkt des Nebels sind. Bei einem konstanten Reflexionsvermögen des 
Nebels (wenn der Nebel z.B. praktisch das gesamte Sternenlicht reflektiert) 
wird die beobachtete Flächenhelligkeit proportional der Beleuchtung sein, d.h. 
2 
b - Gleichzeitig hängt sie bekanntlich nicht von der Entfernung zwischen 
"Nebel und Beobachter ab (bei Vernachlässigung der Absorption). 
Wählen wir nun demzufolge in verschiedenen Nebeln Punkte mit einer 
gewissen Standard-Oberflächenhelligkeit aus, so genügt in diesen Punkten der 
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Abstand A der Gleichung 
4? = Cbr?, (35.37) 


worin C eine Konstante ist. Für den Winkelabstand a zwischen dem Stern und 
dem betrachteten Punkt des Nebels haben wir andererseits 


4= 200. (35.38) 


Hier ist © der Winkel, den der Radiusvektor vom Stern bis zum betrachteten 
Punkt mit der Tangentiaälebene an der Himmelskugel bildet. Aus (35.37) und 
(35.38) erhalten wir dann 

2— (bcos?d 
oder nach Logarithmieren 


2lga — lgeb = IgC + 21geos®. 
Nach Multiplikation mit 2,5 und unter Berücksichtigung, daß 
—25gb=m+ 64 


ist, finden wir 
SBlga +m — 5lgeos® = const (35.39) 


mit m als scheinbarer Helligkeit des Sterns. 

Der Winkel © ist uns gewöhnlich unbekannt, so daß die Beziehung (35.39) 
nicht exakt nachzuprüfen ist. Ersetzt man jedoch lg cos © durch seinen Mittel- 
wert, so erhalten wir Gleichung (85. 36), die mit den Beobachtungen in guter 
Übereinstimmung steht. Eine gewisse Streuung der Punkte in der graphischen 
Darstellung (m, lg a) um die Gerade (35.36) beruht darauf, daß erstens lg cos © 
bei verschiedenen Nebeln vom Mittelwert abweicht und zweitens die Albedo 
der Nebel verschieden ist. 

. Die genäherte Erfüllung der Gleichung (35.36) bestätigt nicht nur die Hypo- 
Eh über das Leuchten der diffusen Nebel. mit kontinuierlichem Spektrum, 
wonach dieses eine Streuung des Lichts der beleuchtenden Sterne ist, sondern 
auch die Tatsache, daß die beleuchtenden Überriesen in der Mehrzahl der Fälle 
von den Astronomen richtig identifiziert wurden. Dies ist allerdings auch dar- 
um verständlich, weil die Zahl der Überriesen in unserer Galaxis im allge- 
meinen nicht groß ist und die Gemeinsamkeit des Spektraltyps von Stern und 
Nebel einen Fehler bei der Identifizierung des beleuchtenden Sterns wenig 
wahrscheinlich macht. | 

Der Beweis dafür, daß wir es im gegebenen Falle mit einer Streuung des 
Sternlichts durch. den Staubnebel zu tun haben, wird dädurch belegt, daß der 
physikalische Zustand der Materie in den Dunkelnebeln und den leuchtenden 
diffusen Nebeln mit kontinuierlichem Spektrum gleich ist. 

Es ist interessant, daß die Beziehung (35.36) nicht nur für die diffusen Nebel 
mit kontinuierlichem Spektrum erfüllt ist, sondern auch für die -Emissions- 
nebel. Diese Tatsache mag etwas unerwartet erscheinen, denn wir haben es hier 
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nicht mit einer einfachen Reflexion zu tun, sondern, wie wir schon darlegten, mit 
einem Prozeß, der demjenigen in den planetarischen Nebeln analog ist. Die 
Gültigkeit der Gleichung (35.36) für Emissionsnebel zeugt dafür, daß von der 
Oberflächeneinheit des Nebels in der Gesamtheit der einzelnen Emissionslinien 
eine Energiemenge ausgestrahlt wird, die der Energie proportional ist, welche 
im gewöhnlichen photographischen Spektralbereich auf diese Oberflächen- . 
einheit trifft. Zugleich wissen wir, daß die Energiemenge, welche in den Spek- 
trallinien von der Oberflächeneinheit des Nebels ausgestrahlt wird, ‘von der 
Menge der Sternstrahlung jenseits der Grenze der LYMAn-Serie abhängig ist, 
die auf 1 cm? der Nebeloberfläche auftrifft. | 

‚Daher zeigt die Gültigkeit der Beziehung (35.36), daß das Verhältnis der auf 
1 cm? des Nebels im photographischen Spektralbereich auftreffenden Energie 
zu derjenigen Energie, die im fernen Ultraviolett auf dieselbe Fläche auftrifft, 
annähernd konstant von Nebel zu Nebel ist. Das bedeutet aber Konstanz der 
Oberflächentemperatur der beleuchtenden Sterne. Wir wissen auch, daß die 
beleuchtenden Sterne von Emissionsnebeln tatsächlich einem sehr engen Be- 
reich der Spektralfolge angehören, und zwar den Klassen O und B 0 mit Ab- 
sorptionslinien. In der Regel begegnet man bei den diffusen Nebeln keinen 
beleuchtenden Sternen vom Typ WoLr-RAyYer. Die Temperaturen der be- 
leuchtenden Sterne von Emissionsnebeln liegen somit im Bereich von 20000° 
bis 30000°. Daß allerdings die Konstante auf der rechten Seite der Gleichung 
(35.36) fast ein und dieselbe für Reflexions- und Emissionsnebel ist, ist nur ein 
Zufall. Für eine andere Temperatur der das Leuchten von Emissionsnebeln 
hervorrufenden Sterne würden sich diese Konstanten voneinander unter- 
scheiden. | 

Die Entfernung der Nebel von ihren beleuchtenden Sternen beträgt oft 
einige parsec. Daher taucht die Frage auf, ob zwischen den diffusen Nebeln 
und ihren beleuchtenden Sternen ein genetischer Zusammenhang besteht 
oder ob ihr Zusammenhang rein zufällig ist. Mit anderen Worten, haben 
sie (Stern und Nebel) einen gemeinsamen Ursprung und eine gemeinsame 
Bewegung oder befinden sie sich nach zufälliger Annäherung zeitweilig 
unweit voneinander, um darauf wiederum auseinander zu gehen? Schon 
HUBBLE, der die Radialgeschwindigkeiten einiger Nebel und ihrer beleuch- 
tenden Sterne verglich, hob Unstimmigkeiten zwischen ihnen hervor, woraus 
er folgerte, daß die Verbindung zwischen Stern und Nebel nur temporären 
Charakter besitzt. | | 

HvBgBLe&s Schluß jedoch, der sich auf die Radialgeschwindigkeiten von ins- 
gesamt nur fünf Sternen gründete, bedurfte einer ernsten Nachprüfung. Diese 
führten S. G. GORDELADSE und V. A. AMBARZUMJAN auf folgende Weise durch. 

Treffen die Nebel nur zufällig mit ihren beleuchtenden Sternen zusammen, 
so muß die Zahl der Nebel, die in jedem Augenblick von Sternen dieses oder 
jenes Spektraltyps erhellt werden, proportional der Wahrscheinlichkeit sein, 
daß sich die Nebel im Innern eines von den Sternen des gegebenen Spektral- 
typs beleuchteten Volumens befinden. Dies hängt offenbar damit zusammen, 
daß jeder Stern mit bestimmter Leuchtkraft eine Beleuchtung hervorrufen 
kann, die nur bei Vorhandensein eines beleuchtbaren Objekts im Innern eines 
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bestimmten Kugelvolumens um den Stern einen gewissen Grenzwert über- 
steigen kann. Ist dazu das Reflexionsvermögen vorgegeben, so können wir. um 
jeden Stern ein Kugelvolumen angeben, dessen Oberflächenhelligkeit. größer 
als ein gewisser Grenzwert ist, wenn der Nebel in dieses Volumen hineinfällt. 
Wir können hierzu als minimale Oberflächenhelligkeit diejenige annehmen, die 
ein astronomisches Instrument bestimmter Lichtstärke (z.B. 1:5) bei be- 
stimmter Exposition (etwa einer Stunde) und bestimmter Plattenempfindlich- 
keit gerade erfaßt. Der Radius dieser Kugel ist der Quadratwurzel aus der 
Leuchtkraft des Sterns proportional, d.h. 


eA= (0 —02M, 


wobei M die absolute Helligkeit des Sterns ist. 
Das Volumen dieser Kugel ist der dritten Potenz des Radius proportional, 
also ’ 
eV = (Cı —06M. (35.40) 


So zeigt z.B. die Rechnung, daß unter den angeführten Beobachtungs- 
bedingungen Sterne der absoluten Helligkeit M = 0 um sich ein Gebiet von 
rund 1 parsec? „beleuchten“, Sterne der absoluten Helligkeit M = — 5 etwa 
1000 parsec?. Außerhalb dieser Volumina wird ein Nebel einem Instrument der 
genannten Lichtstärke bei einstündiger Belichtung nicht mehr zugänglich sein, 
da seine Oberflächenhelligkeit zu gering ist. 

Ferner ist klar, daß die Volumina, die von einer Gesamtheit von Sternen die- 
ses oder jenes Spektraltyps ausgeleuchtet werden, gleich n V sein werden, wobei 
V das mittlere Volumen ist, das von einem Stern dieses Typs erhellt wird, und 
n die Zahl dieser Sterne in der Volumeneinheit. Das mittlere Volumen V er- 
hält man hierbei durch Mittelung über alle Werte der absoluten Helligkeiten 
des Volumens V(M), das aus Gleichung (35.40) folgendermaßen berechnet 
wird: 


 [p(m)v(m)am | 
v- I. (35.41) 
[eım) dm 


00 


Hierin ist (M) die Leuchtkraftfunktion für den jeweiligen Spektraltyp, die 
angibt, welcher Bruchteil der Sterne dieses Typs eine absolute Helligkeit zwi- 


schen M — 5 und M + 5 besitzt. Soläßt sich also die Wahrscheinlichkeit, daß 


ein Nebel von einem Stern bestimmten Spektraltyps beleuchtet wird, nur aus 
stellarstatistischen Daten berechnen. Wenn nun der Zusammenhang zwischen 
Nebel und beleuchtendem Stern tatsächlich zufällig ist, so muß die Zahl der 
beobachteten Nebel, die von Sternen des einen oder anderen Typs erhellt 


werden, proportional nV sein. In Tabelle 35 ist nach HvBBL für jeden Spek- 
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traltyp die Zahl N der beobachteten Nebel, die von Sternen dieses Typs be- 
leuchtet werden, sowie der Bruchteil des von Sternen dieses Typs erhellten 
galaktischen Raumes nV angegeben, der sich aus Gleichung (35.41) und den: 
stellarstatistischen Daten über die Leuchtkraftfunktionen und die Häufigkeit 
der Begegnungen der Sterne der verschiedenen Typen berechnen läßt. 


Tabelle 35 
 Spektralklasse | N nV 
| | 
Ö 11 0,2. 10 
B9 7 0,6 
B1—-B9 54 2,9 
A 5 0,8 
F 2 0,25 
G 1 0,18 
K 2 0,25 
| M 0 0,02 
IE men m 


Wir sehen, daß die Hypothese von dem zufälligen Charakter der Verbindung 
zwischen Stern und Nebel das Überwiegen derjenigen Reflexionsnebel, die mit 
Sternen des Typs B 1-B 9 zusammenhängen, sehr gut erklärt und allgemein in 
gutem Einklang mit den Beobachtungen steht. 

An Stelle der Verwendung der. Leuchtkraftfunktionen für die einzelnen 
Spektraltypen nach (35.41), für welche die verfügbaren Daten vorläufig noch 
nicht sicher genug sind, kann man nV auch auf folgende Weise erhalten: 

In unseren Berechnungen wird ‘die Änderung der Zahlen n mit der Entfer- 
nung von der Sonne längs der galaktischen Ebene nicht berücksichtigt. Daher 
können wir die Konstante n in der Gleichung 


p=n[Vy- 10%6M.(M)dM, 


die auf der Grundlage der Gleichungen (35.40) und (35.41) den Bruchteil der 
Volumeneinheit angibt, der von Sternen eines gegebenen Typs erleuchtet wird, 
unter das Integral setzen. Dabei ist V, das Volumen, das von einem Stern der 
absoluten Helligkeit M = 0 erhellt wird. Somit ergibt sich 


2 } 
p = Vu [np(M)- 10-%0maM. (35.42) 


00 


Andererseits haben wir nach der grundlegenden Integralgleichung der Stellar- 
statistik für die Zahl der Sterne der scheinbaren Helligkeit m in einer beliebigen 
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Richtung der galaktischen Ebene 


ke .o] 


A(m) = o |np(M)r*dr. (35.43) 
0 


Lösen wir 
ölgr-5=m— M 


nach r auf, so können wir (35.43) in folgende Form bringen: 


— _®_ |. 10%6(m-M) +3 35.44 
sm |" 10 o(M)dM. (35.44) 
In den Gleichungen (35.43) und (35.44) wird die interstellare Absorption 

nicht berücksichtigt. Nehmen wir jedoch nur Sterne bis zur 5. Größenklasse, 

d.h. nur die allernächsten, so ist dies durchaus gestattet. Dann finden wir 

durch Vergleich von (35.44) und (35.42) 


A (m) 


0% 
Ä en 106m +37, 

(m) = p 

Danach lassen sich die Werte von p aus den A(m)-Werten für verschiedene 
Spektraltypen bei beliebigem m ausrechnen. Wir haben also die Möglichkeit, 
die Werte unmittelbar aus der Beobachtung zu erhalten. Die so erhaltenen 


Werte für p = nV sind in der letzten Spalte der Tabelle 35 aufgeführt. 

Wie wir sehen, entsprechen auch in diesem Falle die relativen Werte von p 
den. Relativzahlen der diffusen Nebel. Die Statistik der Spektren der 
beleuchtenden Sterne steht also mit der Hypothese der zufälligen 
Verbindung zwischen Stern und Nebelin gutem Einklang. Wir wollen 
nicht unerwähnt lassen, daß auch bei den Typen O und B 0, wo wir es mit Gas- 
nebeln zu tun haben, trotz einiger Abweichungen Übereinstimmung mit den 
Beobachtungen besteht. Doch ist, wie wir weiter sehen werden, das Problem 
der Gasnebel komplizierter, als es auf den ersten Blick erscheint. Daher wollen 
wir zunächst nur einige Folgerungen für die Staubnebel ziehen. 

Die wichtigste Folgerung, die aus der Bestätigung der Hypothese des zufäl- 
ligen Zusammenhangs resultiert, ist die, daß außer den von Sternen erhellten 
Staubnebeln im Sternsystem noch eine große Zahl nicht beleuchteter Nebel 
vorhanden sein muß. 

Die Zahl p bedeutet den Bruchteil eines beliebigen Volumens des galakti- 
schen Raums, der von Sternen dieses oder jenes Spektraltyps erhellt wird. Die 
Summe aller p ist aber nicht gleich 1, sondern insgesamt nur von der Größen- 


ordnung nn Mit anderen Worten, die Sterne aller Spektralklassen beleuch- 


ten nur ein Zweitausendstel des interstellaren Raumes. Dann folgt aber aus 
unserem Schluß über die Zufälligkeit des Zusammenhanges zwischen den Staub- 
nebeln und den sie beleuchtenden Sternen, daß die Gesamtzahl aller Nebel 
etwa zweitausendmal größer sein muß, als die Zahl der beleuchteten. Infolge- 
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dessen sind die von Sternen beleuchteten Nebel nur seltene Vertreter der Klasse 
der Staubnebel allgemein. 


Ebenso wie bei den beleuchteten diffusen Nebeln gibt es auch bei den nicht 
beleuchteten Nebeln Objekte verschiedenen Durchmessers und verschiedener 
optischer Dicke. 


Diejenigen von ihnen, die sich nicht weit von uns befinden und eine beson- 
ders große optische Dicke besitzen, werden das Licht der hinter ihnen befind- 
lichen Sterne schwächen und sternarme Gebiete am Himmel vortäuschen. Wir 
beobachten sie als ‚Dunkel‘nebel. Wir sehen also, daß sowohl ‚leuchtende‘ als 
auch „dunkle“ Nebel Sonderfälle der außerordentlich vielgestaltigen Klasse der 
diffusen Nebel darstellen. 


Wenn wir berücksichtigen, daß mit Instrumenten der Lichtstärke 1:5 und 
Expositionen von 1 Stunde auf heutigen Platten mehr als 100 leuchtende 
diffuse Nebel am Himmel aufgenommen werden, von denen sich die über- 
wiegende Mehrzahl in einer Entfernung von weniger als 1500 parsec von uns be- 
findet und dabei innerhalb einer galaktischen Schicht der Dicke 200 parsec, so 
werden wir annehmen können, daß sich in diesem Raum tatsächlich mehr als 


200000 nicht beleuchteter Nebel befinden (da P2 . Nimmt man an, 


1 
5000) 
daß der Radius eines jeden von ihnen von der Größenordnung 3 parsec ist, so 
können wir ausrechnen, wie groß die Zahl der Nebel ist, die der Lichtstrahl in 
der galaktischen Ebene auf einer Strecke von 1000 parsec durchquert. Wir er- 
halten eine Zahl von etwa 4 Nebeln pro kparsec Lichtweg. Aus der beträcht- 
lichen Albedo der Nebel, die man im Falle ihrer Beleuchtung beobachtet, läßt sich 
nun aufein bestimmtes Absorptions- bzw. Streuvermögen der Nebel (oder Wol- 
ken, wie wir sie weiterhin auch nennen werden) schließen, woraus wir annehmen 
müssen, daß jede dieser Wolken zu einer erheblichen Schwächung des Lichts der 
hinter ihr stehenden Sterne führt, d.h., sie besitzt eine beträchtliche optische 
Dicke. Selbst wenn man annimmt, daß diese Dicke, in Größenklassen ausge- 
drückt, im Mittel etwa 0%,3 ist, so muß die Gesamtheit der nicht beleuchteten 
Nebel eine Absorption hervorrufen, die 1” pro kparsee übertrifft. Wir kommen 
also zu dem Schluß, daß die allgemeine und selektive Absorption, von der wir 
im vorangegangenen Abschnitt sprachen, wenn auch nicht ganz, so doch wenig- 
stens zu einem Teil das Ergebnis der Wirkung einer Gesamtheit von absorbieren- 
den Wolken ist, deren Existenz wir feststellten. Weiter unten werden wir aus 
der Annahme, daß die absorbierende Schicht aus einer Gesamtheit diskreter 
Wolken besteht, Folgerungen ziehen. Der Fall, daß ein Teil der Absorption 
durch ein kontinuierliches Medium bedingt ist, ist in obiger Annahme mit ent- 
halten, denn ein kontinuierliches Medium weist dieselbe Wirkung auf wie eine 
unendliche (oder sehr große) Zahl von Wolken, von denen jede eine unendlich 
kleine (oder sehr kleine) optische Dicke besitzt. 

Die diskrete Struktur der absorbierenden Schicht verursacht bestimmte Ab- 
weichungen von der Gleichförmigkeit in der scheinbaren Verteilung der Sterne 
und der extragalaktischen Nebel. Wir beginnen mit der Ungleichförmigkeit 
in der Verteilung der extragalaktischen Nebel. 


$ 35. Die staubförmige Komponente der interstellaren Materie 607 


3. Schwankungen in den Zahlen der extragalaktischen Nebel 


Wir haben oben gesehen, daß unter der Annahme eines in der Galaxis in 
planparallelen kontinuierlichen Schichten verteilten absorbierenden Mediums, 
parallel zur Ebene des galaktischen Äquators, die Zahl der extragalaktischen 
Nebel bis zu einer gewissen scheinbaren Helligkeit m pro Quadratgrad eine 
Funktion der galaktischen Breite wird. Unter diesen Bedingungen ändert sich 
N„ für eine bestimmte galaktische Breite nicht. Besteht die absorbierende 
‚Schicht jedoch aus einzelnen Wolken, so wird die Zahl der Wolken, die das aus 
zwei benachbarten Richtungen zu uns gelangende Licht durchqueren muß, 
selbst auch bei ein und derselben galaktischen Breite, im allgemeinen verschie- 
den sein. Daher wird auch die Absorption in diesen beiden Richtungen und 
folglich auch N,, verschieden sein. 

Wir gehen wie vordem von der Annahme aus, daß N, in allen Richtungen 
gleich wäre, wenn keine Absorption im Milchstraßensystem existierte, und 
zwar 


N, = Na: 1006m,, (35.45) 


wobei m, die scheinbare Helligkeit ist, die man bei Abwesenheit von Absorp- 
tion beobachten würde. 

Wir betrachten Lichtstrahlen, die von extragalaktischen Nebeln der galak- 
tischen Breite b aus einer gewissen Richtung zu uns gelangen. Sie müssen in 
der Galaxis irgendeine Gesamtheit absorbierender Wolken durchqueren, wo- 
durch ihre Intensität im Verhältnis Q geschwächt wird. Dieses ist 


Q=e*, (35.46) 


wobei 7 die gesamte optische Tiefe aller Wolken ist, die das Licht durchquert. 
Die Nebel, die bei Fehlen einer Absorption in der Galaxis die scheinbare Hellig- 
keit m, besitzen, haben dann für den Beobachter die scheinbare Helligkeit 


m —= m. — 2,5180. (35.47) 
Ersetzt man in (35.45) m, durch m nach (35. ei so findet man 


Nn= No’ 100m g8. (35.48) 


Der Wert Q ist eine Zufallsveränderliche. Wir können das statistische Ver- 
teilungsgesetz der verschiedenen N,, für eine gegebene galaktische Breite ab- 
leiten, das auf den in den verschiedenen Richtungen beobachteten N „-Werten 
beruht. Es ist daher zweckmäßig, sich eine Vorstellung davon zu verschaffen, 
welche Eigenschaften diese Verteilung in Abhängigkeit von den statistischen 
Parametern besitzt, welche die Gesamtheit der absorbierenden Wolken cha- 
rakterisieren. 

Wir setzen jetzt in (35.48) den Wert für Q aus (35.46) ein und erhalten damit 


._8, 
N„= Ny: 1000me 2". (35.49) 
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Danach hängt das Verteilungsgesetz für N, von dem Verteilungsgesetz für 7 
ab, d.h. der gesamten optischen Dicke, die das Licht durchquert. 7 setzt sich 
aber additiv aus den optischen Dicken der einzelnen Wolken, durch die das 
Licht geht, zusammen: 

=> 0% (35.50) 


Hierin ist sowohl die Zahl der Glieder der Summe als auch die optische 
Dicke jeder einzelnen Wolke, d.h. der Wert jedes o,, zufällig. Dies rührt daher, 
daß die Wolken alle verschieden sein können und das Licht sie außerdem 
auf Wegen, denen verschiedene Werte der optischen Dicke entsprechen, 
durchsetzen kann. 

Es sei F(o) die Wahrscheinlichkeit dafür, daß die vom Lichtstrahl in der 
Wolke zurückgelegte Weglänge einer optischen Dicke entspricht, die kleiner als 
o ist. Wir nehmen an, daß F'(o) eine Funktion ist, die nicht davon abhängt, in 
welchem Abstand von der galaktischen Ebene der Durchgang geschieht. 

Wir suchen nun das Verteilungsgesetz für 7 (optische Dicke der gesamten 
Wolkenschicht in einer gegebenen Breite vom Beobachter bis zur äußeren 
Grenze der Schicht). Um diese Aufgabe lösen zu können, wählen wir zunächst 
nur einen Teil der betrachteten Wolkenschicht bis zur Höhe 2 über der galak- 
tischen Ebene und werden 2 dann vergrößern. Wir bezeichnen die optische 
Dicke dieser Schicht in einer Richtung mit der Breite b durch t und stellen uns 
zur Aufgabe, die Verteilungsfunktion für £ zu finden, d.h. die Wahrscheinlich- 
keit o(t) dafür, daß die optische Dicke, die vom Licht in dieser Schicht durch- 
quert wird, kleiner als £ ist. 

Wir nehmen nun für unsere Wolkenschicht einen gewissen linearen Zu- 
wachs der Dicke dz an. Dann vergrößert sich der Weg, der von dem Licht in 
dieser Schicht zurückgelegt wird, um den elementaren Abschnitt dz cosec b. 
Hierbei sind zwei Fälle möglich: auf diesem Abschnitt kann.das Licht ent- 
weder auf eine Wolke treffen oder auch nicht. Die Wahrscheinlichkeit dafür, 
daß es auf eine Wolke trifft, wird der Länge der Strecke dz cosec b proportional 
sein, und zwar gleich k dz cosec b, wobei k die mittlere Zahl.der Wolken ist, die in 
der gegebenen Höhe z auf die Einheit des Lichtweges kommt. Die Wahrschein- 
lichkeit, auf keine Wolke zu trefien, wird dann 1 — kdzcosec b. Die Ver- 
teilungsfunktionen o(tf) für die Fälle vor und nach dem Zuwachs der Schicht 
werden wir voneinander durch den Index z bzw. z + dz unterscheiden. Dann 
erhalten wir nach dem Satz über die Addition und Multiplikation der Wahr- 
scheinlichkeiten 


Pz+a2() = (1 — kdzeoseeb) p,(t) + kdzcosech [pl — o)dF(o). (35.51) 
Nehmen wir o,(t) auf die linke Seite und dividieren durch k dz cosec b, so er- 


halten wir die Differentialgleichung 


L 
d 
sin db — — 9) +[ ‚E — o)dF(o). (35.52) 
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Wir führen nun anstatt 2 die unabhängige Veränderliche 
2 
v= [kdz (35.53) 
6 


ein. Dann geht (35.52) in folgende Form über: 


don 

sin b Er = — 9) +[ „(E — o)dF(o). (35.54) 
Ö 

Aus dieser Gleichung sind die mathematischen Erwartungswerte für die 

verschiedenen Grade von t leicht zu erhalten. Für die Schwankungen der Zahlen 

der extragalaktischen Nebel brauchen wir jedoch nicht diese, sondern die 


3 
mathematischen Erwartungswerte für die verschiedenen Grade von e ? “, Zur 
Berechnung dieser mathematischen Erwartungen multiplizieren wir die Glei- 
chung (35.54) mit e-!! und integrieren von 0 bis >: 


oo =) © t 
sin | ettg,(i)dt = -[ergga: is war v(E — o)dFo). 
Ö Ö Ö Ö 


Daraus ergibt sich durch einige Umformungen im zweiten Glied auf der rechten 
Seite 


oo oo 


a e!toy,(t) dt = -[erne )dt + eldF(o)| a,(e)e "dx. 
| ö ö 


(35.55) 
Es ist nun aber 
1 
[ etg,()di = ER +4/. e-ttdo,lt) = Bo 
() 
dao(0)= 0 und 9(») = 1 ist. 
Man erhält daher aus (35.55) durch Multiplikation mit I 
a en 
sin b eit— —eliı else, (35.56) 


Hierin kennzeichnen wir, ebenso wie im folgenden, durch Überstreichung die 
mathematischen Erwartungswerte derjenigen Größen, die überstrichen sind. 


Die Größe 
g= e€* (35.57) 
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ist die Transparenz einer Wolke. Daher ist 
er gl 


der Mittelwert I-ten Grades für die Durchsichtigkeit einer Wolke bei zufälliger 
Orientierung gegenüber dem sie durchsetzenden Lichtstrahl. 
Wir bezeichnen weiter 


Fig, ll). (35.58) 
Dann kann die Gleichung (35.36) wie folgt umgeschrieben werden: 


sind IH 


Fr == —(y + ga’. (35.59) 
V® 


Die Integration dieser Gleichung liefert 


ee (35.60) 


Da aber für » = 0 (d.h. wenn z — 0) g9,(l) = 1 ist, haben wir C = 1. Daher ist 


- — (1-@) 
gu(l) = e Sind (35.61) 

Wir können die erhaltene Formel speziell auf den Grenzwert von v anwen- 
den, wenn 2 anwächst und wir die gesamte Wolkenschicht betrachten. Diesen 
Wert von v» nennen wir v,. Damit haben wir als mathematischen Erwartungs- 
wert für die Größe e-!?* 


-—1-M) 


g,(l) = e ind (35.62) 


Das erhaltene Resultat können wir jetzt für die Berechnung der Erwartungs- 
werte der verschiedenen Potenzen von N benutzen. Nach (35.49) haben wir 


NEN. nn NE. 109 6kmg, [5 ): (35.63) 
Es ist daher nach (35.62) 
vl. 2 
NE — NE. 1002mg ind 1 (35.64) 
woraus wir speziell den Mittelwert von N, . 
Ne Te (35.65) 
und ebenso das mittlere Abweichungsquadrat 
(N„— N.) = 2: 10,2m (mt? Be 1) (35.66) 


finden. 
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Bei Rechnungen dieser Artist der Relativwert des mittleren Abweichungs- 
quadrats, d.h. - 


a r v, 3 2 

An — In)“ — E22, ) rn (35.67) 
Nm 

von größtem Interesse. 

Die Formel (35.65) zeigt, daß die Abhängigkeit zwischen den beobachteten 
Werten von lg N,, und cosec b linear sein muß. 

Hat man aus den Beobachtungsdaten diese Funktion gefunden, so kann 
man auch die Neigung der Geraden, durch die sie dargestellt wird, also den 
Zahlenwert der Größe 

3 


h = „{ — 9? (35.68) 


bestimmen. Kennt man aus den Beobachtungen das mittlere Abweichungs- 
quadrat vom Mittel für verschiedene galaktische Breiten, so findet man nach 
(35.67) auch den Zahlenwert der Größe 


h=% I Z OR (35.69) 


In den beiden Gleichungen (35.68) und (35.69) kommen jedoch drei Größen 
vor, welche die Gesamtheit der absorbierenden Wolken charakterisieren und 


3 3 12 
die zu bestimmen sind. Es sind dies »,, f — 12) und fi — q2) . Esist klar, daß 
‘wir sie nicht gemeinsam bestimmen können. Nehmen wir jedoch an, daß bei- 
spielsweise die Größe q nur eine kleine Streuung aufweist, d.h., daß alle Werte 
der Durchsichtigkeit g ein und derselben Größe g, gleich sind, so finden wir, daß 
die dritte dieser Größen gleich dem Quadrat der zweiten ist, und damit sind alle 
diese Größen bestimmt. Wir suchen g,, und v  q, läßt sich aus der Beziehung 


IE 1) BR (35.70) 


bestimmen. 
In Wirklichkeit ist der Mittelwert des Quadrats immer größer als das Quadrat 
des Mittelwerts. Daher haben wir 


32 
3 er 3 
ı h_ 5 
1! = a4 
1? 
oder 
3 3 
u = 
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[4 


3 


Somit ist also die oben bestimmte Größe 0 die direkt aus den Beobachtungs- 
3 
daten zu errechnen ist, kleiner als der Mittelwert von g?- 
Obwohl wir wissen, daß der nach (35.70) berechnete Wert von g, nicht genau 


3\2 


gleich qg oder (2 ) ® ist, gibt er uns doch eine Vorstellung darüber, um welchen 
Wert sich die tatsächlichen Größen g gruppieren. Benutzt man, um N und N? 
zu erhalten, die Rechnungen von HUBBLE und SHAPLEY, so bekommt man 
für g einen Wert von etwa 0,8, d.h., jede Wolke läßt 80% des auf sie fallenden 
Lichts durch. Die Schwächung des Sternenlichts durch eine einzelne Wolke ist 
also im Mittel gewöhnlich nicht groß, und daher beobachten wir, anstatt die 
Wirkung jeder einzelnen Wolke aufzunehmen, die mit der Entfernung zu- 
nehmende Absorption einer Gesamtheit von Wolken. Nur bei beträchtlicher 
Abweichung des g-Wertes von q, nach kleinen Werten hin, wenn g etwa 0,2 
oder 0,3 beträgt, können wir die absorbierende Wolke in Gestalt einzelner 
Dunkelnebel beobachten. 

Ist ein Teil der absorbierenden Materie in Form eines kontinuierlichen. 
Mediums verteilt oder besteht er aus einer großen Zahl von Wolken mit sehr 


kleiner optischer Dicke, so wird mit großer Wahrscheinlichkeit g, und dem- 
3 


zufolge auch g? nahe Eins sein. Man muß dann zur Erklärung des beobachteten 
Wertes [A annehmen, daß die mittlere Absorption in den übrigen Wolken 


1 | 
wesentlich größer ist als in dem Falle, wo zur Deutung des Wertes 2 die Exi- 
| h 


stenz eines solchen kontinuierlichen Mediums nicht angenommen wird. 


5 36. Die gasförmige Komponente der interstellaren Materie 
1. Das interstellare Gas 


Neben der allgemeinen Schwächung des Sternlichts durch die Absorptions- 
wirkung des interstellaren Staubes in allen Frequenzen des sichtbaren und 
photographischen Spektralbereichs, d.h. neben der „kontinuierlichen“ Ab- 
sorption im interstellaren Raum, beobachten wir häufig in den Spektren ent- 
fernter Sterne Absorptionslinien, die durch interstellare Materie hervorgerufen 
werden, welche sich im gasförmigen Zustand befindet. In den der Unter- 
suchung zugänglichen Teilen des Spektrums treten besonders die interstellaren 
Linien des Ca II (die Linien H und K), das gelbe Dublett 5890 Ä und 5896 Ä 
sowie das ultraviolette Dublett 3302 Ä und 3303 A des Na I hervor. Außerdem 
werden auch noch die interstellaren Linien des Ca I, K I, Ti II und die Molekül- 
linien des CH I und CH II beobachtet. In allen Fällen haben wir es mit Linien 
zu tun, die von Atomen, Ionen oder Molekülen im Grundzustand absorbiert 
werden. Dies ist auch verständlich, da infolge der außerordentlichen Ver- 
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dünnung der Strahlung im interstellaren Raum die Zahl der Atome, die sich 
im angeregten Zustand befinden, sehr klein ist. 

Da die interstellaren Absorptionslinien jene Absorptionslinien stören, die in 
Sternatmosphären entstehen, lassen sich die interstellaren Linien vorläufig 
nur in den Spektren solcher Sterne auffinden, wo diese Störung minimal ist. 
Die Existenz von Absorptionslinien, die von Materie außerhalb der Stern- 
atmosphären herrühren, wurde erstmalig beim Studium der Radialgeschwin- 
digkeiten einiger heißer Riesen festgestellt, die Komponenten spektroskopi- 
scher Doppelsterne waren. Es zeigte sich, daß die Linien H und K in ihren 
Spektren Komponenten besitzen, die eine unveränderliche Geschwindigkeit 
zeigen, während alle anderen Linien periodische Geschwindigkeitsänderungen 
infolge der Bahnbewegung der Sterne aufweisen. Diese Komponenten der 
Linien des Ca II unterscheiden sich von den stellaren Komponenten derselben 
Linien auch rein äußerlich: sie sind weitaus schmaler und klarer. Es lag die 
Vermutung nahe, daß diese Linien außerhalb der Atmosphären der Kompo- 
nenten des Doppelsternsystems entstehen. 

Im weiteren wurden dieselben schmalen Absorptionslinien des Ca II auch in 
den Spektren von Einzelsternen des Typs O und B entdeckt, und es zeigte sich, 
daß die Radialgeschwindigkeiten, die aus diesen Linien bestimmt wurden, sich 
von denen der übrigen Sternlinien unterscheiden. Dies bekräftigt die Annahme 
von der Existenz eines interstellaren Gases, in dem Ionen des Ca II vorhanden 
sind. Analoge Schlüsse folgen aus den Untersuchungen des gelben Natrium-. 
dubletts D, und D, (A = 5890 Ä, 5896 A). 

Die Taissche, daß die erwähnten interstellaren Linien des Kalziums nur in 
Spektren der Typen O und B zu beobachten sind, berechtigt ganz und gar 
nicht, davon zu sprechen, daß das interstellare Gas, das diese Linien erzeugt, 
nur um diese Sterne konzentriert ist. Die Sterne späterer Spektralklassen be- 
sitzen jedoch in ihren Spektren eigene intensive und außerordentlich breite Ab- 
sorptionslinien H und K, was keine Möglichkeit gibt, die ihnen überlagerten 
schwachen Linien des interstellaren Kalziums zu beobachten. Es ist daher wich- 
tig, daß das interstellare Natriumdublett D,, D, nicht nur in Spektren vom 
Typ O und B zu beobachten ist, sondern auch in den Spektren entfernter. 
A-Sterne (hauptsächlich bei Überriesen, die noch in großen Entfernungen zu 
beobachten sind). Dies führte zu dem Schluß, daß das interstellare Gas überall 
in der galaktischen Ebene verteilt ist und eine Schicht zu beiden Seiten dieser 
Ebene bildet. Durch Beobachtungen an entfernten Sterneü, die sich in niederen: 
galaktischen Breiten befinden, wurde dieser Schluß voll und ganz bestätigt. Es 
wurde dabei eine Korrelation zwischen der Entfernung der Sterne der Typen O 
bis B und der Äquivalentbreite der interstellaren Linien festgestellt. Die In- 
tensität der interstellaren Linien nimmt im Mittel mit der Entfernung zu. 
Allerdings zeigten sich auch Ausnahmen von dieser Regel. Diese Tatsache 
wurde richtig als eine Ungleichförmigkeit in der Verteilung des interstellaren 
Gases in den verschiedenen Richtungen gedeutet, ebenso wie dies auch bei der 
Verteilung des interstellaren Staubs der Fall ist. 

Die Ungleichförmigkeit in der Verteilung des interstellaren Staubes kommt, 
wie wir oben gesehen haben, in der wolkenhaften Struktur der staubförmigen 
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Materie in der Galaxis zum Ausdruck. Es erhebt sich die Frage, ob nicht auch 
die Schicht des interstellaren. Gases eine derartige. Wolkenstruktur besitzt. 
Lassen sich nicht die oben erwähnten Abweichungen in beträchtlichem Maße 
durch Schwankungen in der Zahl und den Abmessungen der Gaswolken, durch 
die das Licht entfernter Sterne hindurchgeht, erklären? 

Das Studium der interstellaren Linien im Sternspektrum mit Spektro- 
graphen großer Dispersion gab Antwort auf diese Fragen. Es zeigte sich; daß die 
interstellaren Linien in den Spektren entfernter Sterne häufig aus mehreren 
Komponenten bestehen, was dem Durchgang des Sternlichts durch mehrere 
Wolken mit verschiedenen Radialgeschwindigkeiten entspricht. Somit steht 
in jedem Einzelfall die Möglichkeit offen, die Zahl der Wolken, die das Stern- 
licht durchquert, kennenzulernen, wenn man auch hierbei nicht vergessen darf, 
daß eine Verschmelzung der Komponenten bei nahe benachbarten Radial- 
geschwindigkeiten einzelner Wolken vorliegen kann. Dies trifft besonders für 
die Richtungen zu, wo der Einfluß der differentiellen galaktischen Rotation auf 
die Radialgeschwindigkeit nahezu Null ist, d.h., wenn die Differenz zwischen 
der galaktischen Länge der betreffenden Richtung und der Richtung nach dem 


Zentrum der Galaxis } — I, nahe bei u liegt, wobei n eine ganze Zahl ist. 


Ein eingehenderes Studium der einzelnen. Linienkomponenten, ihrer Inten- 
sitäten und Konturen führte zur Deutung der physikalischen Eigenschaften der 
‚einzelnen Wolken des interstellaren Gases und ihrer chemischen Zusammen- 
setzung. Die erwähnten Schlüsse über die Existenz eines Systems von zahl- 
losen Wolken des interstellaren Gases in der Galaxis führt seinerseits zur Frage 
über den Grad des Zusammenfallens oder der Identität dieses Systems mit dem 
System der zahllosen Wolken des interstellaren Staubes, der die allgemeine Ab- 
sorption hervorruft. 

Durch die Verwendung von Nebelspektrographen gelang es, in der Galaxis. 
neben den diffusen Gasnebeln vom Typ des Orionnebels oder des Rosetten- 
nebels um den Sternhaufen NGC 2244 im Sternbild Monoceros sehr schwach 
leuchtende Wasserstoffelder zu entdecken. (Die Bezeichnung rührt daher, 
daß sie vor allem durch die Strahlung in den Linien der BALMER-Serie ent- 
deckt wurden.) Sowohl die diffusen Gasnebel als auch die erwähnten Wasser- 
stoffelder sind Gaswolken mit Emissionen. Da sich in den interstellaren 
Gaswolken alle neutralen Wasserstoffatome im Grundzustand befinden, haben 
wir keine Möglichkeit, interstellare Absorptionslinien des Wasserstoffs zu be- 
obachten. Der Wasserstoff in diesen Wolken kann nur die Linien der LYyMAn- 
Serie absorbieren, die sich jedoch in dem von der Erdatmosphäre absorbierten 
Spektralbereich befinden. | | 

Das Problem des Zusammenhangs der interstellaren Gaswolken mit den 
diffusen Nebeln und den Wasserstoffeldern ist also ziemlich schwierig zu be- 
handeln. Es erhebt sich die Frage, in welchem Maße man die.diffusen Nebel und 
die schwachen Wasserstoffelder als Sonderfälle von interstellaren Gaswolken 
ansehen kann, die sich von anderen Wolken nur durch Bedingungen unter- 
scheiden, bei denen Emissionslinien entstehen (z.B. durch kurzwellige Strah- 
lung heißer Sterne). 
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Die Unmöglichkeit einer direkten Untersuchung der riesigen Massen des 
Wasserstoffs im interstellaren Raum (fast alle seine Atome befinden sich im 
Grundzustand, und die Anregung in den meisten Gaswolken ist sehr. gering) 
führte bisher zu keiner Eindeutigkeit in den Schlüssen über die Eigenschaften 
dieser Wolken. Die Entdeekung einer Radiostrahlung in der Frequenz 
1420,4 MHz im Jahre 1951, welche einem Übergang zwischen zwei Unter- 
niveaus des Niveaus °S_ des neutralen Wasserstoffatoms entspricht (Unter- 


niveaus, die durch die Hyperfeinstruktur der Wasserstofflinien infolge der 
Existenz des Protonenspins hervorgerufen sind), führte zu der Möglichkeit einer 
direkten Untersuchung des Wasserstoffs im Grundzustand und wird in den 
nächsten Jahren zu einer wesentlichen Erweiterung unserer Vorstellungen über 
die Verteilung und Bewegung des interstellaren Gases beitragen. 

Für die weiteren Untersuchungen auf diesem Gebiet und die Lösung der 
oben aufgewörfenen Fragen ist die Ausarbeitung einer Theorie über die Ent- 
stehung der interstellaren Absorptions- und Emissionslinien sowie einer Theorie 
des Zustands des interstellaren Gases notwendig. 


2. Die Entstehung der interstellaren Absorptionslinien 


Die Theorie über die Entstehung von Absorptionslinien beim Durchgang des 
Sternlichts durch irgendeine interstellare Gaswolke ist einfacher als die Theorie 
der Absorptionslinien, die in den Sternatmosphären selbst entstehen. Die Ur- 
sache dafür liegt darin, daß man die Lichtstreuung in den Frequenzen der Ab- 
sorptionslinien des interstellaren Gases vernachlässigen kann. Obwohl das vom 
Nebel in den Resonanzlinien (z.B. H und K) absorbierte Sternlicht nach allen 
Seiten gestreut wird, ist der Bruchteil, der wieder in die ursprüngliche Rich- 
tung der Sternstrahlung ausgesandt wird, verschwindend klein. Wir beobach- 
ten daher in fast reiner Form nur das Bild einer Schwächung des Sternlichts in 
den Linien (Extinktion). 

In einem solchen Fall ist die Intensität der durch eine Wolke gegangenen 
Sternstrahlung durch die Gleichung 


I, —_ IN ee” 


gegeben, worin Tr, die optische Dicke der Wolke in der Wellenlänge / und I} D die 
‚Intensität des ungeschwächten Sternlichts sind. Wir haben daher für die Äqui- 
valentbreite der Linien den Ausdruck 


W=: / 1- N dA. (36.1) 


. Die optische Dicke r, läßt sich durch die. Zahl N der absorbierenden Atome 
in einem Zylinder mit dem Querschnitt 1 cm? ausdrücken, dessen Achse. mit 
dem Visionsradius zusammenfällt und sich durch die ganze Wolke erstreckt: 


1,=Ns.. (36.2) 


39* 
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Hierin ist s, der mittlere Absorptionskoeffizient „pro Atom‘ oder, exakter, der 
mittlere Absorptionskoeffizient in dem Falle, daß die Volumeneinheit ein Atom 
enthält. 

Die Abhängigkeit s, von A ist, wie in Kapitel II gezeigt wurde, dürch ver- 
schiedene Ursachen bedingt, die eine Verbreiterung der Spektrallinien zur Folge 
haben. Unter den Bedingungen des verdünnten interstellaren Gases können 
nur zwei Ursachen für die Linienverbreiterung. eine merkliche Rolle spielen: 


1. die Verbreiterung durch Strahlungsdämpfung und i 
2. der thermische und makroskopische DorrLer-Effekt. 


Jede Art von Linienverbreiterung infolge von Stößen und durch molekularen 
STARK-Effekt sind hier ohne Bedeutung. Die natürliche Linienbreite infolge 
Strahlungsdämpfung ist klein im Vergleich zur thermischen DoPPL&r-Verbrei- 
terung. Sie beginnt erst dann eine Rolle zu spielen, wenn die Zahl der absorbie- 
renden Atome so groß ist, daß das Medium selbst in den Linienflügeln un- 
durchsichtig wird, die über die Grenze der DorrLer-Breite hinausgehen. Tat- 
sächlich sind aber die beobachteten interstellaren Linien und besonders die 
Komponenten dieser Linien, die von den einzelnen Wolken herrühren, so 
‚schmal, daß von einer Absorption in den Linienflügeln keine Rede sein kann. 
Das zeugt von einer kleinen Zahl N absorbierender Atome längs des Licht- 
weges. 

So bleibt also nur ein wichtiger Faktor zu berücksichtigen, die thermische 
DorPrLer-Verbreiterung. 

Unter diesen Bedingungen wird die Abhängigkeit des Absorptionskoeffizien- 
ten von der Wellenlänge durch die Gleichung 


2 e*(A- 29)? 
ee (36.3) 


ausgedrückt. Hier ist c die Lichtgeschwindigkeit, und b hängt von der Tem- 
peratur und Atommasse in folgender Weise ab: 


1 
Ba - w (36.4) 


Mm 


Es ist A, die Wellenlänge einer Linie, die der Geschwindigkeit der betreffenden 
Wolke entspricht. 

Die Konstante s, stellt den Absorptionskoeffizienten in der. Linienmitte dar. 
Sie ist zu finden, indem man davon ausgeht, daß die durch s, ausgedrückte Ge- 
samtenergie, die in der Zeiteinheit in der Linie bei isotroper Strahlung mit 
konstanter Intensität innerhalb der Linie absorbiert wird, gleich der in der Zeit- 
einheit absorbierten Energiemenge ist, die durch den Eınsteinschen Koeffi- 
zienten der Übergangswahrscheinlichkeit charakterisiert wird, d.h. 


Anl, s,dA —= Bı_2o,hv, 
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wobei o, die Strahlungsdichte ist. Unter Berücksichtigung von 


4 93 Ao.ıc 
at B Se 
0, c 1, und 1>2 gı 877 hy3 
finden wir 
N di = Fr — (36.5) 
1 


Hierin sind g, und g, die statistischen Gewichte des unteren bzw. oberen Zu- 
‚stands. Setzen wir in (36.5) den Ausdruck (36.3) ein, so erhalten wir nach In- 
tegration | 
2 9 As 143 


3 
91 Sr 
8? 


(36.6) 


Ss 0 


b 


Andererseits erhalten wir durch Einsetzen von (36.3) in (36.2) und in (36.1) 


_ 02(A- Ay)? 
W= [ f me Na A, (36.7) 


‚oder mit der Abkürzung 
c(A -- As) =, 
VE 


finden wir 


[ee] 


W= jo? 4 1 - erne) de. (36.8) 


„— ©0 


Das bestimmte Integral auf der rechten Seite dieser Gleichung stellt eine 
Funktion von Ns, dar, die tabelliert werden kann. Wir bezeichnen. diese 
Funktion mit F(Ns,). Es ist dann 


W 
er F(Ns,). (36.9) 

Das Argument Ns, der Funktion F stellt die optische Tiefe 7, im Zentrum 
der Linie dar. In Tabelle 36 sind die Werte von lg r, und die entsprechenden 
Werte von F(r,) aufgeführt. _ 

Aus dieser Tabelle ist zu ersehen, daß für kleine r, die Äquivalentbreite pro- 
portional r,ist, aber für 7, > 1 beginnt die Sättigung, und die Äquivalentbreite 
nimmt langsamer zu. 

Die Beobachtungen liefern für eine Spektrallinie den Wert der Äquivalent- 
breite W. Die Größe der Übergangswahrscheinlichkeit Az _, ı , dienach (36.6) in s, 
eingeht, muß aus der Physik bekannt sein. In Gleichung (36.9) kommen jedoch 
die beiden unbekannten Größen N und b vor, die die Eigenschäften der Wolke 
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Tabelle 36 

lgF (7,) | 
9,0 9,24 0,6 0,42 
9,2 9,43 0,8 0,48 
9,4 9,61 1,0 0,52 
9,6 9,79 1,2 0,56 
9,8 9,96 1,4 0,59 
0,0 0,11 1,6 0,62 
0,2 0,24 1,8 0,64 
0,4 0,34 | 


2,0 0,66 


charakterisieren. Die Größe 5 tritt außerdem noch im Nenner des Ausdrucks 
(36.6) für s, auf. Zur gemeinsamen Bestimmung von N und:.b muß man die 
Äquivalentbreite von zwei Linien kennen, die vom Grundzustand des betref- 
fenden Atoms absorbiert werden. Wir wollen nachstehend zeigen, wie diese 
Aufgabe zu lösen ist. 

Wenn die Linien zwei verschiedenen Übergängen entsprechen, sagen wir 
1—kund1->/, so haben wir für das. Verhältnis der Äquivalentbreiten W,, 
und W,, nach (36.9) 

Ayı Wr — F(N so, .) 
Ayr W;, F(N so.) " 


(36.10) 


Die linke Seite von (36.10) kann man aus den Beobachtungen erhalten. Da- 
durch ist auch die Differenz zu finden: 


11% 
lg F(N so.) — IgF(Ns,) = ae, (36.11) 
Ay Wi, 
Andererseits kann auf der Grundlage von (36.6) das Verhältnis 
70% _ 302 _ I Ar-ı Are (36.12) 


Tor 80,1 g, Ayo Aı 
aus den physikalischen Daten berechnet werden. Also kann auch die Differenz 


A = lery.— \gto,. (36.13) 
berechnet werden. 

Rechnet man (36.11) und (36.13) aus, so kann man in Tabelle 35 dasjenige 
Paar von lg r-Werten finden, das eine gegebene Differenz (36.13) besitzt und zu 
der Differenz in den lg F führt, wie sie aus (36.11) folgt. 

Somit sind also To, To,» F(Nso,,) und F(Nso,,) bestimmt. Kennt man 
F(Ns,,,) und W,, aus (36.9), so findet man sofort b. Kennt man aber b, so er- 
hält man N aus der Beziehung 7,,, = N so,, unter Benutzung von (36.6). 
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Als Beispiel wollen wir das interstellare Natrium behandeln. Man könnte in 
diesem Falle versuchen, das Verhältnis der Komponenten des Dubletts D, 
und D, zu benutzen. Das Verhältnis der s,-Werte ist in diesem Falle gleich zwei. 
Bei sehr großem W jedoch nähert sich das Verhältnis der Äquivalentbreiten 
in diesem Falle sehr schnell dem Wert 1, wie dies aus Tabelle 35 zu ersehen ist. 
Daher kann ein kleiner Fehler in der empirischen Bestimmung des Verhältnisses 
der Äquivalentbreiten der Komponenten zu einem großen Fehler in der Be- 
stimmung von 7, für diese Komponenten führen, und demzufolge auch zu einem 
großen Fehler in der Bestimmung von N. 

Man kann jedoch auch das Verhältnis der Äquivalentbreiten der Linie D, des 
gelben Dubletts und, sagen wir, der Linie 3303 Ä des ultravioletten Dubletts 
benutzen. Für diesen Fall ist das Verhältnis der Übergangswahrscheinlich- 
keiten ebenfalls bekannt. Es wurde von J. W. Psıuıprow und W.K. Pro- 
KOFJEW zu 21,8 bestimmt. Bei einem derart großen Verhältnis der Über- 
gangswahrscheinlichkeiten und demzufolge einem großen Verhältnis der op- 
tischen Tiefen r, in den Mitten der beiden Linien lassen sich aus den bekannten 
Differenzen von !g r, und der Differenz von lg F(r) die r-Werte viel genauer 
bestimmen. Demzufolge wird auch ein genauerer Wert für N erhalten. So fand 
STRÖMGREN aus dem Verhältnis D,/3303 Ä im Spektrum des Sterns y? Orionis, 
das er zu 9,8 ermittelte, lg N = 13,99, d.h., die Zahl der absorbierenden Na- 
triumatome ist gleich 9,8 - 101% cm-?. Führt man derartige Analysen für die 
Linien verschiedener Atome und Ionen aus, so kann man entsprechende Schlüsse 
auf ihre relative Häufigkeit ziehen. 

Die Größe b wurde von uns im Zusammenhang mit der thermischen Bewe- 
gung der absorbierenden Atome eingeführt. Inzwischen hat sich herausgestellt, 
daß in den Wolken auch makroskopische Bewegungen stattfinden. Eine Streu- 
ung in den Geschwindigkeiten dieser Bewegungen im Visionsradius führt zur 
Vergrößerung des Effektivwertes von b. Ebenso wie die Komponenten ein und 
derselben Linie, die verschiedenen Wolken im Visionsradius zuzuschreiben sind, 
verschmelzen (was gewöhnlich in den Richtungen der Fall ist, in denen der 
Einfluß der galaktischen Rotation auf die Radialgeschwindigkeiten gering ist), 
besitzt auch die Geschwindigkeitsstreuung der Gaswolken einen Einfluß auf b. 

Ein Vergleich der nach der geschilderten Methode erhaltenen N für Na und 
Ca II zeigt, daß diese Werte für ein und denselben. Stern häufig von gleicher 
Größenordnung sind. So ergibt z.B. nach Spitzer die Hauptkomponente der 
interstellaren Linien im Spektrum von £ Persei, d.h. die Komponente, die von 
der dichtesten Wolke erzeugt wird, für Na I den Wert N = 4 10? cm-? und 
für Ca II den Wert 1,7 - 1012 cm-?. Manchmal beträgt der Wert N für NaI 
auch das Vierfache desjenigen von Ca II. Diese Tatsachen lassen sich sowohl als 
Unterschied in der Häufigkeit beider Elemente in den interstellaren Wolken als 
auch durch einen unterschiedlichen Ionisationsgrad erklären. 
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Mit Ausnahme derjenigen Fälle, in denen sich eine Gaswölke unmittelbar bei 

einem heißen Überriesen befindet oder diesen umgibt, d.h. in den Fällen, wo 
wir es mit Bedingungen zu tun haben, die denen in den diffusen leuchtenden 
Nebeln ähnlich sind, erfolgt die Ionisation des interstellaren Gases durch eine 
gemeinsame Wirkung der Strahlung aller Sterne der Galaxis. Wir haben es 
dabei selbstverständlich einmal mit einer stark verdünnten Sternstrahlung zu 
tun, zum anderen.mit zusammengesetzter Strahlung, die den verschiedenen 
Temperaturen der beleuchtenden Sterne entspricht. Die Ionisation durch Blek- 
tronenstoß spielt unter den Bedingungen des interstellaren Gases keine große 
Rolle. 
Wir wollen die Ionisation in einem beliebigen Punkt einer interstellaren 
Wolke untersuchen. Es sei dQ der gesamte Raumwinkel, unter dem von 
diesem Punkt aus alle Sterne zu sehen sind, die Temperaturen i im Intervall 7 
bis T + dT besitzen. Nimmt man an, daß für diese Sterne das. PLancksche 
Strahlungsgesetz gilt, so findet man für die Strahlungsdichte o,, wie sie von 
Sternen nur dieser einen Temperaturgruppe bedingt ist, 


2hv? dQ 
0, —— c3 Av : 
et — 1 


Daher ist die Gesamtstrahlungsdichte gleich 


el 1 dR 
et —] 


0 


Man muß also für die Berechnung von o, die Funktion u kennen. Beim 


heutigen Stand unseres Wissens können wir die Funktion - nur für die 


Sonnenumgebung bestimmen. Wir benutzen hierzu die bekannten Daten über 
die scheinbaren Helligkeiten der Sterne und ihre Verteilung nach Spektral- 
klassen. Die so erhaltene relative Verteilung der Strahlungsdichte nach den 
Frequenzen unterscheidet sich stark von der Pr.anckschen. Daher läßt sich 
auch die Ionisation des interstellaren Gases nicht durch dieselben Formeln er- 
fassen, wie sie für PLancksche Strahlung gültig sind, oder (wie dies bei plane- 
tarischen Nebeln geschieht, wo man mit einer verdünnten PrAnck schen Strah- 
lung rechnen kann) durch Einführung eines Verdünnungsfaktors W in die 
Formel für die Strahlungsdichte: Deshalb erfordert die Berechnung des Ioni- 
sationsgrades für die verschiedenen Atome oder Ionen ziemlich umfangreiche 
numerische Rechnungen, denen bestimmte Werte von o, und die Stationaritäts- 
bedingung für die Atomzahlen i in den verschiedenen Ionisations- und Anregungs- 
zuständen zugrunde liegen. 
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Obwohl bei diesen Rechnungen verschiedene ziemlich wenig begründete 
Annahmen über die Zahl der freien Elektronen gemacht werden, gelangen wir 
trotzdem in allen Fällen zu. dem Schluß, daß die Atome des Natriums weit 
stärker ionisiert sind als die Ionen des Kalziums. ' 

Man erhält für das Verhältnis der Anzahl der Ionen zur Anzahl der neutralen 
Atome des Natriums genähert 


1,2708, (36.15) 
R 


und für. das Verhältnis der Anzahlen der einfach und zweifach ionisierten 
Kalziumatome 


"2 _ 108. (36.16) 
N] 


Infolge der hohen Ionisationspotentiale des Na II und Ca III kommt eine 
zweite Ionisation des Natriums und eine dritte Ionisation des Kalziums außer- 
ordentlich selten vor. Daher [siehe (36.15) und (36.16)] muß sich die über- 
wiegende Mehrzahl der Natriumatome im einfach ionisierten Zustand und die 
der Kalziumatome im zweifach ionisierten Zustand befinden. 

Wenn man weiter annimmt, daß im interstellaren Gas die Gesamtzahl der 
Natriumatome in allen Ionisationsstufen etwa dreimal so groß ist wie die Ge- 
samtzahl der Kalziumatome.(wie dies in der Sonnenatmosphäre der Fall ist), so 
muß die Zahl der Ca II-Ionen ungefähr 30 mal größer sein als die Zahl der neu- 
tralen Natriumatome. Indessen haben die Linien des Dubletts H und K Äqui- 
valentbreiten derselben Größenordnung wie.die Linien des gelben Natrium- 
dubletts D,, D,. Man versuchte diesen Beobachtungsbefund als Sättigungs- 
erscheinung der Absorptionslinien bei wachsender Anzahl der Atome zu er- 
klären. Theoretisch wird die Erscheinung der Sättigung aus den Angaben der 
Tabelle 35 deutlich. | 

Es zeigte sich jedoch, daß die gleiche Größenordnung der Äquivalentbreiten 
für die Dubletts des Na I und Ca II auch in den Fällen auftritt, wo sowohl die 
einen als auch die anderen Linien weit von der Sättigung entfernt sind. Dies 
führt für viele Wolken zu einer einheitlichen Größenordnung für die Anzahlen 
der absorbierenden Atome von NaI und Ca II. Es ist daher möglich, daß 
Natrium in der gasförmigen interstellaren Materie weit häufiger vorkommt als 
"Kalzium und relativ häufiger ist als auf der Sonne. | 

Das Fehlen von Beobachtungsdaten für interstellare Wasserstoffabsorp- 
tionslinien erschwert das Studium des Gaszustandes in den interstellaren Wol- 
ken sehr. Die Beobachtungen erlaubten jedoch, die Existenz interstellarer 
Wolken festzustellen, welche die Linien der BALMER-Serie emittieren, wobei 
diese Wolken am bequemsten im Licht der Hx-Linie zu beobachten sind. 
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4. Die Hx-Emissionsgebiete 


Wir haben oben gesehen, daß die Anzahl der neutralen Natriumatome ent- 
lang dem Visionsradius in einer Wolke zuweilen den Wert 1013 bis 101% cm? 
erreicht. Da der Wasserstoff tausendmal häufiger ist als Natrium und der Ioni- 
sationsgrad des Wasserstoffs mindestens um zwei Größenordnungen niedriger 
sein muß, kommen wir zu dem Schluß, daß die Anzahl der neutralen Wasser- 
stoffatome in einer Säule mit der Grundfläche 1 cm? längs des Visionsradius 
einen Wert von 10!” bis 1018 und mehr erreichen 
muß. Dies bedeutet, daß die interstellaren Gas- 
wolken für die kontinuierliche Strahlung jenseits der 
Grenze der LyMAn-Serie undurchsichtig sein müs- 
sen. Dieser Schluß führt zu interessanten Folgerun- 
gen. Wir wollen uns einen Stern vom Typ O oder 
BO oder auch eine Gruppe derartiger Sterne vor- 
stellen, die nahe der galaktischen Ebene stehen. 
Wenn ein solcher Stern (oder eine solche Stern- 
gruppe) sich im Innern einer Wolke befindet, so 
muß er eine starke Ionisation in dieser Wolke und 
damit ein helles Leuchten in den Wasserstofflinien 
hervorrufen. Wir werden in diesem Falle einen dif- 
fusen leuchtenden Gasnebel beobachten. Wenn sich 
jedoch der Stern zwischen den Gaswolken befindet, so wird er in den ihm be- 
nachbarten Wolken eine Ionisation hervorrufen. Wir werden ein Leuchten die- 
ser Wolken in den Linien der BALMER-Serie beobachten, d.h., wir sehen um den 
anregenden Stern ein ausgedehntes H«-Emissionsfeld. Derartige Felder konnten 
mit Hilfe von Nebelspektrographen entdeckt werden. 

Es ist jedoch wichtig, daß die von dem anregenden Stern beleuchteten Wolken 
die Strahlung jenseits der Grenze der LymAn-Serie vollständig absorbieren, 
weswegen die von ihnen abgeschirmten anderen, weiter entfernten Wolken 
überhaupt keine L,-Strahlung erhalten. Daher wird bei ihnen kein Wasser- 
stoffleuchten angeregt. Dies findet auf folgende Weise statt (vgl. Abb. 75): 


Die L,-Quanten, die vom Stern $ emittiert werden, dringen bis zur optischen 
Tiefe r = lin den Frequenzen L, ins Innere der Wolke vor. Weiter wird die 
Strahlung jedoch geschwächt. Die Schwächung der L,-Strahlung ruft eine 
starke Abnahme des Ionisationsgrades hervor, wodurch die Zahl der neutralen 
Wasserstoffatome rasch zunimmt. Daher beginnt von der Schicht r=1 an 
die optische Tiefe weit schneller zu wachsen als bis zu 7 = 1. Infolgedessen ver- 
stärkt sich auch die Absorption der L,- Quanten in diesen Schichten. Dies alles 
führt dazu, daß der jenseits der Schicht 7 = 1 liegende Teil der Wolke eine 
große optische Dicke in den Frequenzen des Lyman-Kontinuums besitzen 
muß. Die Wolke setzt sich also aus einem ionisierten Teil (H II-Gebiet) und 
einem nichtionisierten (H I-Gebiet) zusammen. Wolken, die in größerer Ent- 
fernung vom Stern jenseits der betrachteten Wolke liegen, werden durch die 
Sternstrahlung in den Wasserstofflinien fast überhaupt nicht angeregt. 
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Ähnlich wie bei den planetarischen und diffusen Gasnebeln kann man auch 
die Masse des Wasserstoffs, die in dem leuchtenden Teil einer interstellaren 
Wolke konzentriert ist, bestimmen. Hierbei. müssen wir von der Bedingung aus- 
gehen, daß die Strahlung der Volumeneinheit in jeder BALMER-Linie der Zahl 
der Rekombinationen der Wasserstoffatome proportional ist: 

e= nn, = On. 


Multipliziert man e mit dem Quadrat des Volumens V, so erhält man 


eV? 


I 
>) 

IS 
SD 
S 
DD 
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wobei m die Masse des Wasserstoffatoms und M die Masse des leuchtenden 
Teils des Nebels ist. Die Größe eV ist gleich der Leuchtkraft Z des Nebels in 
der betrachteten Linie der BALMER-Serie. Es ist also 


IV = - M®. (36.17) 


Diese Gleichung gestattet, M aus L und V zu bestimmen. 

Die so errechneten Massen interstellarer Wolken sind von der Größenord- 
nung zehn Sonnenmassen. Die Zahl aller Wasserstoffatome im cm?, sowohl 
ionisierter als auch neutraler, beträgt etwa 10. Die Radien der Wolken ergeben 
sich aus den Beobachtungen zu ungefähr 10 parsec. 


5. Riesen-Gasnebel 


Im astrophysikalischen Observatorium der Krim wurde von G. A. SCHAIN 
eine neue Methode zur Entdeckung und Untersuchung leuchtender diffuser 
Gasnebel ausgearbeitet. Diese Methode führte G. A. ScHAaın und W. F. Hıse 
[81] zur Entdeckung einer beträchtlichen Anzahl neuer Gasnebel und rückte 
ein tieferes Verständnis für ihre Natur näher. Speziell die Bestimmung der 
Massen diffuser Nebel auf der Grundlage von Schätzungen ihrer Leuchtkräfte 
in den Linien der BALMER-Serie führte zu einer Gruppe gigantischer dif- 
fuser Nebel mit Massen von der Größenordnung tausend und mehr Sonnen- 
massen. Von den bekannten diffusen Nebeln gehört der Orionnebel und der 
Rosettennebel um den O-Sternhaufen NGC 2244 in diese Gruppe. Es zeigte sich, 
daß ein derartig gigantischer diffuser Nebel auch den Sternhaufen NGC 1805 
umgibt, der den Kern der O-Assoziation Cassiopeiae VI darstellt. Ein inter- 
essanter riesiger Gasnebel wurde auch in der Assoziation Oassiopeiae Il, un- 
weit vom Kern dieser Assoziation, dem Sternhaufen NGC 7510, entdeckt. 

Interessant ist, daß alle diese Riesennebel in Gebieten von O-Assoziationen 
liegen. Dabei spricht die Lage dieser Nebel relativ zu den Sternen der Assozia- 
tion, die ihr Leuchten hervorrufen, für einen tieferen genetischen Zusammen- 
hang des Nebels mit den Mitgliedern der betreffenden Assoziationen. Diese 
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riesigen diffusen Nebel kann man kaum als Vertreter einer gewöhnlichen Ge- 
samtheit interstellarer Gaswolken ansehen, die zufällig in die Nachbarschaft von 
Mitgliedern einer Assoziation heißer Sterne geraten sind. Die Hypothese von der 
Zufälligkeit des Zusammenhangs diffuser Staubnebel mit den sie beleuchtenden 
Sternen läßt sich nicht ohne weiteres auf diese Riesen-Gasnebel erstrecken. 

Die Bestimmung der Massen einiger solcher gigantischer diffuser Nebel, die in 
einigen benachbarten extragalaktischen Systemen vorkommen, führt zu Wer- 
ten von der Größenordnung einiger 10000 Sonnenmassen. Die Lage dieser 
übergigantischen diffusen Nebel fällt mit Assoziationen blauer Riesensterne zu- 
sammen, die in diesen Systemen vorkommen. 


Mit Hilfe einer neuen Methode zur Beobachtung von Gaswolken gelang es 
G. A. ScHAIN, mehrere Fasernebel zu entdecken. Durch Vergleich der Faser- 
richtungen von mehreren dieser Nebel mit polarimetrischen Beobachtungsdaten 
kam SCHAIN zu dem Schluß, daß die Fasern längs der Kraftlinien des inter- 
‚stellaren Magnetfeldes ausgerichtet sind. Eine derartige Ausrichtung der Fasern 
entspricht gerade den theoretischen Vorstellungen von der Bewegung eines 
Ioniengases im Magnetfeld. ° 


Während der letzten Jahre haben sich unsere Kenntnisse von der Natur der. 
interstellaren Materie durch dieAnwendungradioastronomischer Untersuchungs- 
methoden stark entwickelt. Interessante Resultate ergaben sich einmal durch 
Messung des kontinuierlichen Radiospektrums der Milchstraße im Bereich der 
Meter- und Dezimeterwellen und zum anderen durch Beobachtungen in der 
Wasserstofflinie mit der Wellenlänge 21cm. Diese Linie entspricht dem Über- 
gang zwischen zwei Unterniveaus der Hyperfeinstruktur des Grundzustandes 
15 des Wasserstoffatoms. 

Die Untersuchungen führten zu dem Ergebnis, daß die interstellaren Gase 
die Fähigkeit haben, im Meterwellenbereich eine Energie auszustrahlen, welche 
die der normalen Temperaturstrahlung um ein Vielfaches übertrifft. Einige 
galaktische Nebel, beispielsweise der bekannte Krebsnebel, sind besonders 
intensive Quellen dieser Strahlung. 

Die wahrscheinlichste Deutung dieser Erscheinung besteht in der Annahme, 
daß Elektronen sehr hoher Energie vorhanden sind (bis 10!!eV), die im Magnet- 
feld eine Synchrotonstrahlung liefern. In Resten von Supernovae, beispiels- 
weise im Krebsnebel, darf man eine besonders große Anzahl derartiger Elek- 
tronen annehmen. 

Untersuchungen in der 21-cem-Linie führten zur Klärung der Verteilung des 
neutralen Wasserstoffs in der Galaxis. Dadurch ergab sich die Möglichkeit, 
Lage und Richtung der Arme der Milchstraße zu bestimmen, weil dies Konzen- 
trationsgebiete des interstellaren Wasserstoffs sind. 


ANHANGI 


Tabellen zur Berechnung des Koeffizienten 
der selektiven Absorption bei gleichzeitiger Wirkung von 
Dorrtrer-Verbreiterung und Strahlungsdämpfung 


Zur Berechnung der Größen a = Zu ‚ die der Ungleichung a <.1 genügen, 


kann man folgenden Ausdruck für die Funktion o(a, 9) = =» ‚ die durch (11.39) 
gegeben ist, erhalten!): Sr, 


3, 2a se | 
(a,p)=—- =ser”— a — 2pe? ef. (1) 
2 Sp, Yr / 


In Tabelle 1 sind für verschiedene p die Werte des Ausdrucks in der ge- 
schweiften Klammer auf der rechten Seite der obigen Gleichung 


® 
D(p) = 1 — 2per [e*dz (2) 
ö 
aufgeführt. 

Für a = 0,03 geht der Fehler in den o(a, p), der bei der Anwendung der 
Formel (1) und Tabelle 1 entsteht, nicht über 0,5% .des Wertes von o(a, p) 
hinaus. Für a = 0,10 beträgt der maximale Fehler etwa 3%, für a = 0,20 etwa 
9%. Für größere Werte von a als etwa 0,05 ist es wünschenswert, Tabellen mit 
größerer Genauigkeit als Tabelle 1 zu verwenden. Wir bringen hier drei 
Tabellen, die von HJERTING zusammengestellt wurden?). In Tabelle 2 sind die 


Funktionen o(a, p) = ” für verschiedene Werte von a und p aufgeführt; der. 
5% 
Maximalwert von a in der Tabelle ist gleich 0,2, der Maximalwert von p 


gleich 5. Tabelle 3 bringt die Größen "r g-1 für »-Werte, die sich von 5 bis 20 
ändern. vo 


1) Siehe z.B. A.UnsöLp, Physik der Sternatmosphären, $ 44, Berlin 1938. Es ist jedoch 
zu beachten, daß die Größe a, die in den Formeln von UnsöLD auftritt, doppelt so groß ist 


wie das a unserer Gleichung (11.38). 
2) F. HJERTING, Ap. J. 88, 508, 1938. 
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Die Tabelle 4 schließlich enthält die Größen = für a, das sich von 0,0 bis 
0,5 ändert. Son 

Außerdem kann noch auf eine von HARRIS zusammengestellte nützliche 
Tabelle verwiesen werden. Diese Tabelle und die entsprechenden Erläuterungen 
dazu befinden sich in der Sammlung „Aktuelle Probleme der Astrophysik und 
Physik der Sonne“. 


Tabelle 1 
p D (p) | pr a a EZ BEE | | ® (p) 

0,0 1,0000 4,3 —0,03119 8,4 —0,007242 
0,2 0,9221 4,4 —0,02815 8,6 — 0,006902 
0,4 0,7121 4,6 —0,02554 8,8 —0,006586 
0,6 0,4303 :4,8 —0,02330 90 — 0,006290 
0,8 0,1487 5,0 —0,02134 9,2 —0,006014 
1,0 —0,07616 5,2 + —0,01963 9,4 —0,005757 
1,2 — 0,2175 5,4 —0,01812 96 —0,005516 
1,4 — 0,2782 5,6  —0,01678 9,8 —0,005290 
1,6 — 0,2797 5,8 —0,01558 10,0 —0,005076 
1,8 — 0,2485 6,0 -—0,01451 10 2 —0,004877 
2,0 —- 0,2054 6,2 —0,01355 10,4 —0,004688 
22 — 0,1638 6,4 —0,01268 10,6 — 0,004511 
2,4 — 0,1295 6,6 —0,01190 10,8 -—0,004344 
26 .!  —.0,1033 6,8 —0,01118 11,0 —0,004183 
2,8 —0,08389 7,0 —-0,01053 ‘11,2 —0,004035 
3,0 —0,06962 7,2 —0,009938 11,4 —-0,003893 
3,2 —0,05896 7,4 --0,009393 11,6 —0,003757 
3,4 —0,05076 7,6 --0,008892 ‚11,8 —0,003630 
3,6 — 0,04430 1,8 —0,008429 12,0 —0,003510 
3,8 — 0,03908 8,0 —0,008003 

4,0 —0,03478 


8,2 — 0,007608 | 


0,0127 


Anhang 627 
Tabelle 2. 
p 4 
0,00 | 0,25 | 0,50 | 0,75 | 1,00 | 
1,000 | 0,939 0,770 0,570 0,368 
0,989 0,930 0,772 0,567. 0,369 
0,978 0,920 0,766 0,565 0,370 
0,967 Ä 0,910 0,760 0,562 0,370 
0,956 0,901 0,753 0,560 0,371 
0,946 0,892 0,747 0,558 0,371 
0,936 0,883 0,741 0,555 0,372 
0,926 0,874 0,735 0,552 0,372 
0,916 0,865 0,729 0,550 0,373 
0,906 0,856 0,123 0,548 0,373 
0,896 0,848 0,718 0,545 0,373 
0,887 0,840 0,712 0,542 0,374 
0,878 0,831 0,706 0,540 0,374 
0,869 0,823 0,701 0,538 0,374 
0,860 0,815 0,695 0,535 0,374 
0,851 0,807 0,690 0,532 0,374 
0,842 0,799 0,684 0,550 0,374 
0,834 0,792 0,679 0,527 0,374 
0,825 0784 0,674 0,525 0,374 
0,817 0,777 0,668 0,522 0,373 
0,809 - 0,770 0,663 0,520 0,373 
p 
2,75 | 3,00 | 3,25 | 3,50 | 3,75 | 
0,00052 0,000123 0,000026 0,000005 0,000001 
0,00151 0,000908 0,000666 0,000539 0,000455 
" 0,00251 0,00169 0,00130 0,00107 0,000910 
0,00350 0,00248 0,00194 0,00161 0,00136 
0,00449 0,00326 0,00258 0,00214 0,00182 
0,00548 0,00404 0,00322 0,00268 0,00227 
0,00646 | 0,00483 0,00336 0,00321 0,00273 
0,00745 0,00561 0,00450 0,00374 0,00318 
0,00843 0,00639 0,00513 0,00428 0,00364 
0,00940 0,00717 0,00577 0,00481 0,00409 
0,0104 0,00794 0,00641 0,00534 0,00454 
0,0114 0,00872 0,00704 0,00587 0,00500 
0,0123 - 0,00949 0,00768 0,00640 0,00545 
0,0133 0,0103 0,00831 0,00693 0,00590 
0,0142 0,0110 0,00894 0,00746 0,00635 
| 0,0152 0,0118 |: 0,00957 0,00799 0,00680 
0,0162 0,0126 0,0102 0,00852 0,00726 
0,0171 0,0133 - 0,0108 0,00905 0,00771 
. 0,0180 0,0141 - 0,0115 0,00958 0,00816 
0,0190 -- 0,0149 0,0121 1 0,0101 0,00860 
i :0,019 0,0156 Ge 0,0106 0,00906 
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0,00683 


0,00603 


0,00536 


p 
| 1,25 | 1,50 | 1,75 | 2,00 | 2,25 | 2,50 
0,210 0,105 0,0468 0,0183 0,00833 0,00193 
0.212 0.109 0.0497 0.0206 0.008086 0.00323 
0.215 0112 0.0525 0.0229 0.00979 0.00452 
0.217 0.115 0.0553 0.0252 0.0115 0.00581 
0.220 0,118 0.0581 0.0274 0.0132 0.00710 
0.222 0.121 0.0608 0.0296 0.0149 0.00838 
0.224 0.123 0.0635 0.0318 0.0166 0.009686 
0.226 0.126 0.0660 0.0339 0.0182 0.0109 
0.229 0.129 0.0687 0.0360 0.0198 0.0122 
0.231 0131 | 00718 0.0381 0.0215 0.0134 
0,232 0,134 | 0,0737 0,0402 0,0231 0,0147 
0.234 0.136 0.0762 0.0422 0.0247 0.0160 
0.236 0,139 | 0.0786 0.0442 0.0263 0.0172 
0.238 0141 | 0.0810 0.0463 0.0279 0.0184 
0.240 0.144 0.0833 0.0482 0.0294 0.0196 
0.241 0,146 0.0856 0.0502 0.0310 0.0208 
0.243 0.148 0.0879 0.0520 0.0325 0.0221 
0.244 0.150 0.0901 0.0540 0.0340 0.0233 
0,246 0.152 0.0922 0.0558 0.0356 0.0245 
0.247 0.154 0.0943 0.0576 0,0371 0.0256 
0.248 0157 | 0.0964 0.0595 0.0385. 0.0268 
p 
4,00 4,25 4,50 4,75 5,00 
0,000000 0,000000 0,000000 0,000000 0,000000 
0.000393 0.000343 0.000302 0.000269 0.000241 
0.000785 0.000686 0.000605 0.000538 0.000482 
0.0018 0.00103 0.000907 0.000806 0.000722 
0.00157 0.00137 0.00121 0.00108 0.000963 
0.00196 0.00171 0.00151 0.00134 0.00120 
0.00236 0.00206 0,00181 0.00161 0.00144 
0.00275 0.00240 0.00212 0.00188 0.00169 
000314 0.00274 0.00242 0.00215 0.00192 
0.00353 000308 0,00272 0.00242 0.00217 
0.00392 0.00343 0.00302 0.00269 0.00241 
0.00432 0.00377 000332 0.00295 0.00265 
0.00471 0.0041 0.00362 0.00322 0.00289 
0.00510 '0.00445 0.00392 0.00349 0.00313 
0.00549 0.00479 0.00423 0.00376 0.00337 
0.00588 0.00513 0.00453 0.00403 0.00361 
0.00627 0.00547 0.00483 0.00429 0.00385 
0.008666 0.00581 0.00513 0.00456 0.00409 
0.007058 0.00615 0.00543 0.00483 0.00433 
0.00744 0.00649 0.00573 0.00510 000457 
0.00783 


0,00481 


Anhang 629 
Tabelle 3 
S Ss | & 
v a-ı v 1 v Be 

p Eu p a. | D Eu 

5,0 0,0241 10,0 0,00573 | 15,0 0,00251 

5,5 0,0197 10,5 0,00519 15,5 0,00235 

6,0 0,0164 11,0 0,00472 16,0 0,00221 

6,5 0,0139 11,5 0,00432 16,5 0,00208 

7,0 0,0119 12,0 0,00396 17,0 0,00196 

7,5 0,0103 12,5 0,00365 17,5 0,00185 

8,0 0,00903 13,0 0,00337 18,0 0,00175 

8,5 0,00798 13,5 0,00312 18,5 0,00166 

9,0 0,00710 | 14,0 0,00290 19,0 0,00157 

9,5 0,00636 14,5 0,00270 19,5 0,00149 
10,0 0,00573 | 15,0 0,00251 20,0. 0,00142 

Tabelle 4. 
8, / 5, 
: | 
a = 0,0 | a= 0,1 | a= 0,2 | a = 0,3 | a= 0,4 | = 0,5 

0,00 1,00 0,90 0,81 0,74 0,67 0,62 
0,25 0,94 0,85 0,77 0,70 0,64 0,59 
0,50 0,78 0,72 0,66 0,62 0,57 0,53 
0,75 0,57 0,54 0,52 0,50 0,47 0,44 
1,00 0,37 0,37 0,37 0,37 0,36 0,36 
1,25 0,21 0,23 0,25 0,26 0,27 0,27 
1,50 0,10 0,13 0,16 0,17 0,19 0,20 
1,75 0,047 0,074 0,096 0,12 0,13 0,14 
2,00 0,018 0,040 0,060 0,076 0,090 0,103 
2,50 0,002 0,015 0,027 0,038 0,049 0,058 _ 
3,00 0,0001 0,0079 0,016 0,023 0,030 0,037 
3,50 0,0000 0,0053 0,011 0,016 0,021 0,026 
4,00 0,0000 0,0039 0,0078 0,012 0,016 0,019 
4,50 0,0000 0,0030 0,0060 0,0090 0,012 0,015 
5,00 0,0000 0,0024 0,0048 0,0072 0,0096 0,012 
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ANHANG 2 


Einige wichtige astronomische und physikalische Konstanten 


1. Astronomische Konstanten 


Eine astronomische Einheit ........22.22c2ereeeesenn ..1,4964 - 101% cm 
Ein Liebt ahr .suaas@esaerese ensure 9,463 - 101” cm 

1 parsec = 3,26 Lichtjahre ............vcoccccuncneen ...3,084 - 1018 cm 
Sonnenmasse ....:2e.. 0... RETTET EL TEN ne: 1,991 - 10% g 
DONNEBTAI US ee ae 6,963 - 1010 cm 
Mittlere Dichte der Sonne ...........2. 22220 eeneeee en 1,41 g/cm? 
Schwerebeschleunigung an der Sonnenoberfläche ..... ....2,740 - 10% cm/sec? 
Gesamte von der Sonne ausgestrahlte Energie ........... 3,79 - 1033 erg/sec 
Zahl der Sekunden im Jahr............22ceceeseeeneenn 3,1558 - 10° sec 
Parallaxe der Sonne ............... EEE BRITEN 8,790 


2. Physikalische Konstanten 


Lichtgeschwindigkeit im Vakuum ........ c = 2,997 76 - 1019 cm/sec 
Gravitationskonstante ..........ce2c000. G = 6,670 - 10-® dyncm?/g? 
Prancksche Konstante ......eecceeeeen. h = 6,624 - 10”?7 erg - sec 
Avogankosche Zahl (Zahl der Atome oder 

Moleküle im Mol)..........22222ce02.. N, = 6,023 - 10° 1/Mol 
Blektronenladung .........2cceeeeer en. e — 4,802 - 10-1 CGSE 
RyDBErc-Konstante für Wasserstoff ..... Rp = 109677,581 cm-! 
Elektronenmasse .......22202cseeeree nen m, = 9,1066 : 10°® g 
Masse des Wasserstoffatoms (H!) ......... mp — 1,6734 - 10"? g 
Masse des Protons......222ccceeeeeene nn m, = 1,6725 - 102? g 
Verhältnis der Protonenmasse zur Bleche: = | 

NEenMasse.s 4er Fe — 1836,5 

ä e 

BOLTZMANN-Konstante ......22eeccre k = 1,380 : 10-16 erg : grad 
Erste Konstante des Pranorschen Strah- 

lungsgesetzes ar... een c=8nhec 

— 4,990 : 10-13 erg - cm 

Zweite Konstante des Pranckschen Strah- he 

lungsgesetzes ..... EUER RE erg a — 1,4834 cm - grad 
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STEFAN - BoLTzMmANNsche Konstante ...... co = 5,672 . 10° a 
Konstante des Wıenschen Verschiebungs- em“gradsec 
GESELZEE. seien Amax T = 0,2897 cm : grad 
Radius der ersten Bahn des Wasserstoff- 12 
atOMS....... se ee Een Oo 5 
4° m,e 
— 0,529 - 10-3 em 
Energie in erg, die 1eV entspricht ....... 1,6020 - 10"? erg 
Wellenlänge, die einem Quant der Energie | 
l eV: entspricht ...........2... een. 12395.Ä 
„lemperatur“, die 1 ev entspricht „2.2... 11606° K 
Standardatmosphäre......... RE 1013246 en 
nr ee ur CM-alm 
Mechanisches Wärmeäquivalent EREEIEE 4,1855 Joule/cal 
eg 
Gaskonstante pro Mol ........ ee re R= ale 10 Zräd Mol 
Konstante der Strahlungsdichte EIBER ERERE a—1 ‚569 10- 15_ ers 
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